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ВВЕДЕНИЕ 
 
 
 
Актуальность темы исследования 
Энтропия и ее производство уже более века являются важнейшими 
величинами не только для неравновесной статистической физики и 
термодинамики, но и для всего естествознания. Они первостепенны при 
обсуждении вариационных принципов неравновесной физики, вопросов порядка 
и беспорядка в природе, возникновения и передачи информации, проблем 
необратимости и направления времени и т.д. [1-5]. [1, 2, 3, 4, 5] 
Необходимо отметить, что удобное с точки зрения теории и расчетов для 
простейших систем понятие производства энтропии, является не всегда удобной 
величиной для экспериментального определения у систем сложных: ее измерения 
проводятся лишь косвенно, желательны специальные условия, в которых 
находится неравновесная система (например, ее изолированность или 
стационарность, наличие локального равновесия и т.д.). Все это накладывает 
серьезные ограничения на точность измерения этой величины и на круг объектов, 
у которых эту величину можно экспериментально определить. Наиболее 
интересным является нахождение производства энтропии у систем, имеющих 
естественное происхождение, которые возникли самопроизвольно в ходе 
эволюции окружающего нас мира. Именно исследование подобных систем 
наиболее ценно для решения вопросов, связанных с энтропией, которые 
перечислялись выше.  Таких систем много в окружающем нас космосе. Начиная с 
трудов P. Клазиуса с его концепцией тепловой смерти Вселенной, работы, 
связанные с термодинамическим исследованием космических объектов, были 
очень важными для развития понятия энтропии.  В настоящее время эту величину 
и ее производные привлекают при обсуждении загадок черных дыр, вопросов, 
связанных с ускоренным расширением Вселенной, при построении и обобщении 
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теорий гравитации [6-12] и т.д. Однако большинство работ, являясь сугубо 
теоретическими, уделяют первостепенное внимание установлению 
функциональных связей между переменными с помощью рассмотрения энтропии 
и ее производства. Количественные расчеты производства энтропии для 
астрофизических объектов практически не проводятся, в редких случаях 
используются приблизительные оценки, даже для относительно хорошо 
изученных объектов, таких как, например, звезды [13-17]. [6, 7, 8, 9, 10,  11, 12] [13,  14, 15, 16, 17]  
Степень разработанности темы исследования 
Звезды являются самыми распространенными объектами во Вселенной, они 
сосредотачивают в себе более 97% массы всего видимого нами космического 
вещества. Звезды бывают различных типов, они рождаются, живут, стареют и 
умирают; без их существования во Вселенной вряд ли могла возникнуть жизнь.   
Но чему равно их производство энтропии, как оно зависит от типа звезды, от 
времени ее жизни? На эти вопросы не удается найти ответа в современной 
литературе, несмотря на то, что необходимые для расчета производства энтропии 
величины известны. Помимо оценок производства энтропии для Солнца [16, 17], 
никакой другой информации об этой величине нет. Это связано, по-видимому, с 
тем, что астрофизикам мало интересна данная величина в связи с тем, что она 
дает лишь некую интегральную информацию о тех неравновесных процессах, 
которые происходят в звездах, а для теплофизиков, чьи интересы 
сконцентрированы на энтропии и ее производстве, звезды оказываются слишком 
экзотичным и далеким объектом от их традиционных «земных» объектов 
исследования, преимущественно искусственного происхождения. 
Таким образом, важнейшая с точки зрения неравновесной физики величина, 
производство энтропии – не рассчитывалось и не анализировалось для 
важнейших и самых распространенных объектов во Вселенной – звезд. Первым 
шагом в направлении ликвидации этого парадокса и явилась данная работа. 
Цель настоящей работы: разработка методики определения производства 
энтропии звезд по фотометрическим BV-данным астрономических наблюдений и 
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выявление связи производства энтропии звезд с их типом и основными 
термодинамическими характеристиками. 
В рамках этой цели решались следующие задачи: 
1. Определение и обоснование формул для расчета основных 
теплофизических характеристик звезд (температуры, светимости, полного и 
удельного производства энтропии звезд) на основе данных BV- фотометрии.  
2. Написание программных комплексов  для расчета теплофизических 
характеристик звезд, расчет этих характеристик и анализ погрешности 
полученных данных. 
3. Для более глубокого понимания явлений, протекающих при тепловых 
процессах в звездах получение и анализ зависимостей производства энтропии 
звезд различных типов от температуры и светимости. 
Научная новизна 
1. С использованием неравновесной термодинамики для прерывных 
систем, а также полуэмпирических калибровок для температуры и светимости 
впервые предложен алгоритм расчета производства энтропии звезд на основе 
существующих данных  BV-фотометрии. 
2. Впервые для  десятков тысяч звезд различных типов из рассеянных и 
шаровых звездных скоплений на основе современных методик и с 
использованием специально разработанных программных комплексов, 
произведен расчет с удовлетворительной точностью теплофизических параметров 
звезд: эффективной температуры,  светимости, полного и удельного (на единицу 
объема, массы)  производства энтропии. 
3. Впервые найдено поведение удельного и полного производства 
энтропии в зависимости от светимости и эффективной температуры для звезд 
разных типов (звезд главной последовательности (ГП), субгигантов, гигантов и 
супергигантов). 
4. Впервые обнаружено, что для звезд ГП удельное производство 
энтропии на объем практически одинаково вне зависимости от массы звезды (а 
также температуры, светимости) и близко по величине к солнечному. 
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Теоретическая и практическая значимость 
Полученные результаты представляют собой основу для дальнейшего 
исследования звездной эволюции с точки зрения теплофизики. В частности, эти 
результаты значимы при анализе справедливости вариационных принципов 
неравновесной термодинамики, связанных с производством энтропии, для 
различных этапов развития звезд. 
Методология и методы диссертационного исследования 
Работа представляет собой теоретическое исследование, ставящее своей 
целью расчет, обобщение и анализ теплофизических данных, напрямую 
связанных с  излучением звезд в видимой области.  
Основной теоретический метод работы основан на классическом аппарате 
равновесной и неравновесная термодинамики (в варианте для прерывных систем). 
С помощью него получены используемые в работе основные соотношения, 
связывающие производство энтропии с температурой и светимостью.  
Для расчета теплофизических величин звезд использовались имеющиеся в 
литературе полуэмпирические калибровочные зависимости, которые связывают 
эти величины с исходными фотометрическими данными.   
Для анализа полученных в работе данных использовались базовые методы 
математической статистики, включающие построение частотных гистограмм, 
расчет дисперсии, медианы, моды, коэффициентов эксцесса и асимметрии. С 
целью автоматизации данного анализа и расчета теплофизических параметров 
реализован ряд программных инструментов. 
Основные положения, выносимые на защиту 
1. Производство энтропии звезд главной последовательности, 
субгигантов, гигантов и супергигантов в наибольшей степени определяется 
процессами теплопереноса в их среднем и приповерхностном слое, равно 
радиационному потоку энтропии от поверхности фотосферы и может быть 
рассчитано на основе BV-фотометрии с удовлетворительной точностью. 
2. Полное производство энтропии зависит от светимости L степенным 
образом (коэффициент корреляции более 0.99): для звезд главной 
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последовательности она имеет вид 00.088.0  L (R2 = 0.997), для субгигантов 
00.010.1  L (R
2
 = 0.987) и для гигантов 00.003.1  L (R2 = 0.998). Зависимость 
удельного производства энтропии звезд с единицы массы от светимости 
качественно подобна аналогичной зависимости полного производства энтропии.  
3. Удельное производство энтропии с единицы объема у звезд главной 
последовательности находится в узком диапазоне от 0.5 до 2.2 солнечных величин 
вне зависимости от значения светимости и температуры и оказывается больше 
соответствующей величины для субгигантов, гигантов и супергигантов. 
Личный вклад автора 
Постановка задачи и определение направлений исследований, а также 
выработка алгоритма расчета производства энтропии звезд выполнены совместно 
с научным руководителем и консультантом. Создание программного модуля для 
автоматической обработки экспериментальных данных, а также сама обработка 
выполнены лично соискателем. Анализ результатов эксперимента и подготовка 
материалов для публикации проведены совместно с научным консультантом. 
Достоверность и апробация работы 
Достоверность полученных результатов обеспечивается их внутренней 
согласованностью, опорой на фундаментальные теплофизические 
закономерности, использованием ранее апробированных полуэмпирических 
калибровочных зависимостей, а также подтверждена публикациями и 
обсуждениями на конференциях. 
Результаты исследования были представлены и обсуждены на IV научно-
практической конференции студентов и молодых учѐных кафедры технической 
физики (г. Екатеринбург, 2011); Международном молодежном научном форуме 
«ЛОМОНОСОВ-2012» (г. Москва, 2012);  научной конференции «Физика 
космоса», (г. Екатеринбург, 2012, 2013, 2014 гг.); 19th Young Scientists’ Conference 
on Astronomy and Space Physics (г. Киев, 2012); The Astronomical Data Analysis 
Software and Systems (ADASS) XXII (USA, 2012); European Week of Astronomy and 
Space Science (EWASS) 2013 (Finland, 2013); Odessa International Astronomical 
Gamow’s Conference-School ―Astronomy and beyond: astrophysics, cosmology and 
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gravitation, cosmomicrophysics, radio-astronomy and astrobiology‖ (г. Одесса, 2013); 
Международной молодежной научной конференции, посвященной 65-летию 
основания физико-технологического института (г. Екатеринбург, 2014); II 
Международной молодежной научной конференции: Физика. Технологии. 
Инновации ФТИ-2015 (г. Екатеринбург, 2015); Двадцать первой Всероссийской 
научной конференции студентов-физиков и молодых ученых (г. Екатеринбург, 
2015); The 13
th 
Joint European Thermodynamics Conference (France, 2015); Frontiers 
of Quantum and Mesoscopic Thermodynamics (Czech Republic, 2015). 
Объем и структура диссертации 
Диссертация изложена на 127 страницах машинописного текста; состоит из 
введения; четырѐх глав: ―Глава 1. Литературный обзор‖, ―Глава 2. Термодинамика 
необратимых процессов и производство энтропии в звездах‖; ―Глава 3. Методика 
определения теплофизических характеристик звезд по экспериментальным 
данным астрономических наблюдений‖, ―Глава 4. Анализ теплофизических 
параметров звезд‖; заключения; списка литературы, включающего 134 источника 
отечественных и зарубежных авторов; 1 приложение на 4 страницах. Работа 
содержит 46 рисунков и 5 таблиц. 
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ГЛАВА 1. ЛИТЕРАТУРНЫЙ ОБЗОР 
 
 
 
1.1 Общие сведения о звездах 
 
 
 
Звезда - это массивный светящийся шар, состоящий из разряженного газа, 
который удерживается благодаря собственной гравитации и давлению [18]. Масса 
большинства звезд, как правило, лежит в диапазоне от 0.1 до 100 масс Солнца. 
Температура на поверхности звезд может достигать десятки тысяч Кельвинов, а в 
их недрах – миллионы. Энерговыделение большинства звезд происходит 
благодаря ядерным реакциям превращения водорода в гелий или гелия в углерод, 
которые протекают во внутренних областях звезды в условиях очень высоких 
температур. В звездах сосредоточена основная масса видимого вещества 
Вселенной [18]. 
Основные определения 
Для того, чтобы получать термодинамические параметры небесных тел, 
необходимо разобраться с астрофизической терминологией. Начнем с самых 
важных определений [18-20]. [18, 19, 20] 
Освещенность представляет собой интегральный поток излучения, 
падающий на поверхность единичной площади. В астрономии ее мерой является 
видимая звездная величина MV, более подробно о которой будет сказано ниже. 
Светимость звезды L характеризует количество энергии, которое она 
теряет за единицу времени. 
При анализе светимости, как правило, уточняется спектральная полоса, в 
которой производится ее измерение. Интегральной (полной) светимостью 
называют суммарную мощность излучения во всех диапазонах излучения. Кроме 
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того, под светимостью часто подразумевают поток энергии, который уносят 
элементарные  частицы (например, нейтринная или фотонная светимость звезд). 
Видимая звездная величина - это безразмерная физическая величина, 
которая описывает освещенность небесного объекта относительно наблюдателя 
(освещенность, создаваемую небесным объектом вблизи него) [18, 19]. Видимая 
звездная величина зависит не только от мощности излучения небесного 
источника, но и от расстояния от источника до наблюдателя. Для удобства ее 
часто называют просто звездной величиной.  
Шкала звездных величин была впервые формализована в 1856 году 
астрономом Норманом Погсоном и стала вскоре общепринятой. Его соотношение 
(названное по имени ученого формулой Погсона) имеет следующий вид: 
                    . (1.1) 
Здесь m — звездные величины, L — светимости небесных тел. 
Видимая звездная величина может быть достаточно точно измерена с 
использованием телескопа, фотометра и CCD-камеры, как в визуальной полосе 
спектра (V), так и в фотографическом, инфракрасном, ультрафиолетовом 
диапазонах и других полосах излучения с использованием различных фильтров. 
Видимую звездную величину, которая измерена в видимом диапазоне (в 
фильтре V), называют визуальной звездной величиной. 
Очевидно, что значение, принимаемое видимой звездной величиной, 
достаточно субъективно, оно может характеризовать излучение небесных тел 
лишь в очень грубом приближении. 
Поэтому для удобства вводится новая величина, называемая абсолютной 
звездной величиной (MV) – она показывает видимую звездную величину объекта 
так, как если бы расстояние от него до наблюдателя было равно 10 парсек при 
условии отсутствия межзвездного поглощения. Поэтому абсолютная звездная 
величина дает возможность сравнить реальные светимости небесных тел в 
различных спектральных диапазонах.  
Болометрической звездной величиной (Mbol) называют интегральный 
(суммарный) поток излучения небесного объекта во всех полосах спектра. Ее 
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измеряют при помощи интегральных приемников излучения, называемых 
болометрами. Либо же получают при помощи полуэмпирических преобразований 
из известных звездных величин в некоторых заданных диапазонах. 
Сравнивая значения звездных величин небесного светила в различных 
спектральных диапазонах, можно рассчитать температуру на его поверхности, 
определить цвет, межзвездное поглощение, светимость и прочие важные 
физические характеристики. Для удобства созданы различные фотометрические 
системы путем подбора для каждой такой системы определенного набора 
светофильтров. Одной из весьма популярной и распространенной систем является 
UBV система Джонсона — Моргана. Она является трехцветной, звездные 
величины в ней измеряются в трех диапазонах: ультрафиолетовый (U), синий (B) 
и желтый (V). Полезно отметить, что диапазон V в этом случае получается 
достаточно близок к фотовизуальному, а B – к фотографическому.  
Показатель цвета – разность звѐздных величин m, измеренных в двух 
разных спектральных диапазонах  (например, B и V). 
Звездные скопления 
Звездные скопления представляют собой гравитационно связанные группы 
звезд, они выделяются как области повышенной звездной плотности. Звезды 
каждого звездного скопления произошли из одного и того же газового облака, 
которое состояло большей частью из водорода. Очевидно, что, будучи 
гравитационно-связанным объектом, и взаимодействуя хоть и слабо, но весьма 
долго - звезды в одном и том же скоплении имеют ряд общих свойств и 
характеристик, что является весьма полезным, так как дает возможность 
рассматривать звезды одного скопления в качестве отдельной уникальной 
выборки, обладающей некоторыми общими характеристиками. Звезды одного 
звездного скопления движутся в гравитационном поле галактики как единая 
взаимосвязанная система. 
Анализ выборки звезд звездных скоплений представляется крайне удобным 
и информативным, так как по современным представлениям звезды одного 
звездного скопления имеют относительно легко определяемый одинаковый 
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возраст и показатель металличности [Fe/H]. Кроме того, звезды скопления 
располагаются практически на одинаковом расстоянии от Земли, благодаря чему 
при преобразовании их фотометрии можно использовать один и тот же показатель 
избытка цвета E(B-V) и модуль расстояния (m-M)V. Эти общие характеристики 
позволяют рассматривать звезды одного скопления в качестве уникальной 
выборки, а также существенно упрощают расчет термодинамических 
характеристик звезд одного скопления. Важность исследования звезд, 
принадлежащих скоплениям, связана также с тем, что распределение звезд по 
массе в них по современным представлениям подобно распределению звезд в 
Галактике. Поэтому исследуя звезды в ближайших к нам скоплениях, мы 
получаем представления о звездах, принадлежащих существенно большим 
(галактическим) пространственным масштабам. 
Исторически выделяются два основных типа звездных скоплений — 
рассеянные и шаровые. Они имеют ряд отличий. Так, благодаря достаточной 
разреженности размещения звезд в рассеянных скоплениях, их можно точнее 
профотометрировать в отдельности, нежели отдельные звезды шаровых 
скоплений, благодаря чему доля звезд с удовлетворительной точностью 
фотометрии в рассеянных скоплениях выше, нежели в шаровых. Однако, число 
звезд в рассеянных скоплениях сравнительно мало по сравнению с шаровыми. 
Так, в шаровых скоплениях очень большое число звезд: ≈ 104—106, в то время как 
в рассеянных только 10 – 2000. Вследствие этого, абсолютное число звезд с 
удовлетворительной точностью фотометрии в отдельно взятом шаровом 
скоплении все равно будет на порядки выше, нежели в рассеянном. Однако, еще 
одно отличие шаровых и рассеянных скоплений заключается в том, что шаровые 
скопления образовались примерно в момент формирования Галактики и являются 
ее старейшими членами (их возраст 9-14 миллиардов лет), в то время как 
рассеянные формировались гораздо позже (имеют возраст 10 миллионов – 8 
миллиардов лет). Следствием этого является то, что массивные яркие звезды в 
шаровых скоплениях уже сгорели (поскольку скорость реакций в них, как 
известно, выше, и «живут» они поэтому мало). Поэтому в шаровых скоплениях 
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практически отсутствуют яркие и массивные звезды главной последовательности, 
в них практически нет звезд-супергигантов. Также из-за достаточной сложности 
фотометрирования отдельно взятых звезд и достаточной удаленности от нас 
шаровых скоплений (они расположены в гало, в отличие от рассеянных, которые 
располагаются в галактическом диске) – в них сложно измерить слабые звезды – 
красные карлики. Но в то же время число звезд оставшихся классов (центральная 
область главной последовательности, субгиганты и гиганты) достаточно велико в 
шаровых скоплениях и представляет достаточно обширную выборку, хоть и 
расположенную на более узком, по сравнению с рассеянными, участке ГР-
диаграммы. 
Астрофизические данные и каталоги 
В настоящее время для сбора фотометрических данных звезд наиболее 
активно используются ПЗС-приемники (приборы с зарядовой связью). При 
помощи ПЗС-матриц получают CCD-фотометрию (от англ. Charge-Coupled 
Device). Диапазон спектральной чувствительности и точность ПЗС-приемников 
существенно шире использовавшихся ранее фотоэлектрических приборов. Также 
этот метод позволяет одновременно получать фотографии небесных объектов с 
достаточно высоким разрешением, что также является его существенным 
достоинством. 
C появлением высокоточных астрофизических приборов (например, 
автоматическая обсерватория – космический телескоп «Хаббла» и др.) и 
специализированных групп по сбору и обработке наблюдательных данных – 
число звездных каталогов многократно возросло – их счет теперь идет на тысячи. 
Поэтому конечные наблюдательные данные теперь обычно собираются в 
каталоги и базы данных, которые и используются в дальнейшем для решения 
конкретных задач. Как правило, в таких каталогах и базах принимается своя 
универсальная идентификация звезд и звездных скоплений для удобства 
наполнения и обновления этих баз, а также использования данных из них. 
Формированием таких каталогов в последнее время занимаются специальные 
информационные центры (например, Centre de donnes stellar (Франция)). 
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Существуют базы данных объектов определенного класса. Так, имеются базы 
каталогов, в которых представлены параметры шаровых скоплений Exoplanets & 
Stellar Populations Group (ESPG) [21]. Существует база данных по параметрам 
рассеянных звездных скоплений WEBDA [22, 23].  Для звезд скоплений в 
WEBDA и ESPG, как правило, приводятся полученные из прямых наблюдений 
фотометрические данные: например, видимая звездная величина V  и показатель 
цвета )( VB  , а также  показатель металличности [Fe/H], избыток цвета )( VBE   и 
модуль расстояния VMm )(  . Базы данных [21-23] содержат информацию из 
множества различных каталогов астрофизических параметров звезд и звездных 
скоплений, таких, например, как [24-30] для шаровых и [31-48] для рассеянных 
скоплений и др. Такие каталоги [31-48] были подготовлены различными авторами 
в разное время, часто с использованием разного оборудования. [22, 23, 21] [24, 25, 26, 27, 28, 29, 30] [31, 32, 33 , 34, 35, 36, 37, 38, 39] [40, 41, 42 , 43, 44] [45 , 46, 47 , 48] [31, 32 , 33, 34 , 35, 36 , 37, 38 , 39] [40, 41,  42, 43,  44] [45, 46,  47, 48] 
Диаграмма Герцшпрунга-Рессела 
Для классификации звезд используют диаграмму Герцшпрунга-Рессела 
(ГР). ГР–диаграмма представляет собой совокупность изображающих отдельные 
звѐзды точек на плоскости параметров. В качестве этих параметров обычно 
выбирают либо показатель цвета (например, (B-V)) – абсолютная звездная 
величина MV, либо эффективная температура Teff  – светимость L. 
На Рисунке 1.1 представлена схема типичной диаграммы Герцшпрунга-
Рессела, которая построена на основе спектроскопических данных ближайших к 
Солнцу звезд [49]. 
Диаграмма Герцшпрунга-Рессела является одним из важнейших 
достижений в астрофизике. Звезды образуют на ГР-диаграмме отдельные группы 
– так называемые последовательности. Наиболее часто ГР строится для группы 
близко расположенных друг к другу звезд – например, звездных скоплений. 
Много работ посвящено анализу расположения на этой кривой звезд разной 
массы и особенностям эволюции этих звезд со временем. 
На этой диаграмме звезды звездных скоплений располагаются вдоль 
изохроны - линии постоянного возраста. Сопоставление теоретической и 
наблюдаемой изохрон дает возможность установить возраст скопления [50]. 
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В зависимости от спектра звезды делятся на различные классы (типы), что 
непосредственно связано с их массой, радиусом, температурой и светимостью. 
Это, в конечном счете, и определяет их место на ГР-диаграмме. От этого сильно 
зависит характер ядерных реакций в центре звезды, а также тип энерговыделения. 
 
 
Рисунок 1.1 – схема ГР-диаграммы ближайших к Солнцу звезд [49]. 1 – звезды 
главной последовательности; 2 – субгиганты и гиганты; 3 – супергиганты, 4 – 
белые карлики 
 
Спектральный класс звезды определяется исходя из ее спектральной 
характеристики. Большая часть звезд имеет непрерывный спектр с наложенными 
на него линиями поглощения. Некоторые звезды также имеют эмиссионные 
линии за счет оболочек и верхних слоев звездных атмосфер. Благодаря различию 
физических свойств звезд (как правило, давления и температуры, которые 
определяют степень ионизации атомов) звезды имеют различные спектральные 
характеристики. Также на вид спектра влияет наличие различных полей – 
межатомных электрических и магнитных, отличия химического состава, 
характеристики вращения звезд и другие физические параметры. Наиболее 
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распространена Гарвардская спектральная классификация звезд. Она является, по 
сути, температурной классификацией. Эта классификация основывается на 
анализе вида и интенсивности спектральных линий. Она не учитывает 
распределение энергии в непрерывном спектре, поскольку оно может искажаться 
благодаря межзвездному поглощению. Спектральные классы звезд формируют 
непрерывную последовательность от O до M с ответвлением к углеродным 
звездам C (или R-N) с одной стороны, и к S - с другой (Рисунок 1.2) [50]. 
 
 
Рисунок 1.2 - Спектральные классы звезд 
 
Звезды различных спектральных классов именуют следующим образом: O-
B-A - горячие (ранние), F и G - солнечные, K и M - холодные (солнечные). 
Спектральный класс P соответствует планетарным туманностям. Новым звездам - 
класс Q. К классу W относятся звезды с широкими линиями излучения в спектре 
(температура которых может достигать 100 тысяч К). Звезды типа C содержат 
полосы соединений углерода, S - циркония. 
Спектральная классификация также является и цветовой. Звезды классов O 
и B являются голубыми, A и F - белыми, G - желтыми, K - оранжевыми и M, R, N, 
S - красными. Эффективная температура звезд вдоль последовательности классов 
изменяется от 40000 K (звезды класса O) до 2500 K (звезды класса M). От 
спектрального класса и эффективной температуры звезд зависят показатели цвета. 
Спектру звезд в этой классификации приписывают близкий к гарвардскому 
спектральный класс и класс светимости (I - сверхгиганты, II - яркие гиганты, III - 
гиганты, IV - субгиганты, V - звезды главной последовательности (также 
называемые карликами), VI - субкарлики, VII - белые карлики).  
Чем больше масса звезды на главной последовательности, тем больше ее 
радиус и светимость и выше эффективная температура. Поэтому звезды ранних 
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спектральных классов (О, B, A, F) лежат левее и выше Солнца на диаграмме 
Герцшпрунга-Рассела [50, 51]. 
Эволюция различных типов звезд 
Эволюция звезды начинается с этапа термоядерного горения водорода, 
которая в жизни нормальных звезд является самой продолжительной. Это 
обусловлено изначально большой долей водорода в звезде (70%) и высокой 
калорийностью превращения водорода в гелий. В процессе выгорания водорода 
звезда смещается немного вверх вдоль главной последовательности [52].  
Изменение температуры и светимости звезды обусловлены при этом 
медленным изменением химического состава ядра звезды (превращение водорода 
в гелий). Со временем весь водород выгорает - сперва в центре звезды (где 
максимальная температура и плотность). После этого образуется гелиевое ядро, 
температура в котором слишком мала для загорания гелия. Но водород 
продолжает гореть в "слоевом источнике" (шаровом слое вокруг ядра). При 
появлении слоевого источника звезда сходит с главной последовательности 
(смещается в область гигантов).  
Чем выше масса звезды – тем быстрее она эволюционирует. Так время 
жизни звезды солнечной массы равно примерно 10 миллиардов лет, в то время как 
с массой 10 Mʘ составляет только около 50 миллионов лет.  
После окончания горения водорода звезда с массой M>0.5 Mʘ перемещается 
вправо от главной последовательности на ГР-диаграмме, ее эффективная 
температура уменьшается, а звезда попадает в область субгигантов (при 
начальной массе 0.5 Mʘ< M <2.3 Mʘ), гигантов (для 2.3 Mʘ< M <10 Mʘ) либо, 
если звезда очень массивная (M >10 Mʘ) – в область супергигантов. 
Чем выше начальная масса звезд – тем меньше время ее жизни на стадии 
гиганта. Так звезды массой свыше 30 Mʘ ―живут‖ на стадии гигантов не более 0.3 
миллионов лет. Звезды начальных масс 10 Mʘ – 30 Mʘ пребывают на стадии 
гигантов от 0.3 до 5 миллионов лет. Если начальная масса звезды лежит в 
интервале от 5 Mʘ до 10 Mʘ, то звезда будет находиться на стадии гигантов уже от 
  
19 
5 до 20 миллионов лет. И если масса звезды 3 Mʘ – 5 Mʘ, то звезда может 
находиться на стадии гигантов от 20 до 80 миллионов лет. 
К концу пребывания звезды на стадии гиганта температура в ее ядре 
постепенно растет, после чего начинается термоядерное горение гелия и звезда 
превращается либо в белый карлик (для звезд M <10 Mʘ), либо же образуется 
нейтронная звезда или даже черная дыра (при M >10 Mʘ). 
Супергиганты - очень массивные звезды со слоевым источником энергии. 
На стадию супергигантов могут переходить звезды, масса которых превышает 10 
солнечных масс, когда водород в ядре звезды иссякает, а горение гелия в ядре еще 
не началось. 
У звезд-гигантов также преобладает слоевый источник энергии. Многие 
красные гиганты представляют собой позднюю стадию звездной эволюции и 
характеризуются слоевым горением гелия. 
Многие звезды, масса которых лежит в интервале от 0,8 до 2,3 солнечных, 
после выгорания водорода в ядре эволюционируют в звезды-субгиганты и 
"живут" на этой стадии благодаря горению водорода в слое над ядром. Когда 
начинается стабильное горение гелия в ядре, то эти звезды, уменьшаясь, 
перемещаются на горизонтальную ветвь под главной последовательностью. 
Что же касается звезд на главной последовательности, масса которых            
M < 0.5Mʘ, то они полностью конвективные, что предотвращает загорание 
слоевого источника при выгорании водорода в ядре. Они представлены звездами - 
красными карликами. Эти звезды не становятся красными гигантами, на ГР-
диаграмме они перемещаются налево, сжимаются и нагреваются. 
В ядрах звезд, масса которых близка к солнечной, энергию переносит 
излучение, в малопрозрачной оболочке – конвекция. Температура в недрах 
красных карликов примерно такая же, как оболочке Солнца. У звезд, масса 
которых значительно превышает солнечную, энергию в достаточно горячей 
оболочке переносит излучение. Но в ядре излучение не справляется с этим, и в 
процесс переноса вступает конвекция [53]. 
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Ядерные реакции в звездах 
На стадии главной последовательности в звездах происходит синтез гелия 
из водорода. Результатом суммарной реакции при этом является образование ядра 
гелия из четырех протонов. Выделяемая энергия при этом определяется дефектом 
массы образующегося атома гелия [19]: 
  МэВcmm Hep 3.274 2  , (1.2) 
и составляет приблизительно 7 МэВ на нуклон.   
Не вся выделяющаяся при этом энергия переходит в тепловую, небольшая ее 
часть (около 0.6 МэВ) уносится нейтрино. Энергия покоя нуклона приблизительно 
равна 1 ГэВ, таким образом, эффективность синтеза гелия из водорода составляет 
007.0n . Таким образом, характерное время пребывания звезды на стадии главной 
последовательности [19]: 
)(10~ 10
2
лет
L
cM cn
n

  (
 
  
)
  
, (1.3) 
где        масса ядра звезды,   - масса Солнца. 
На стадии главной последовательности в звездах малых масс M < 1.3Mʘ 
преобладает горение водорода через протон-протонный цикл (PP). В результате 
реакции возникает одно ядро He4  из четырех протонов. 
В более массивных звездах главной последовательности, гигантах и 
супергигантах водород в гелий преобразуется в основном в ходе углеродно-азотного 
цикла (CNO). В этом цикле в качестве катализатора выступает ядро углерода. 
Результат реакции, как и в случае PP-цикла -  образование ядра He4  из четырех 
протонов. Около 10% энерговыделения Солнца обусловлено CNO-циклом. 
Энерговыделение    на единицу массы звезды сильно зависит от ее температуры 
T:     
     
 (PP-цикл),     
        (CNO-цикл) [19, 54, 55].  
 
 
 
  
21 
1.2 Экспериментальные методы определения физических параметров звезд 
 
 
 
Определение расстояний до звезд 
Расстояние до достаточно близких звезд могут быть измерены с 
применением тригонометрических соотношений при помощи годичных 
(тригонометрических) параллаксов звезды. Но этот способ подходит лишь для 
измерения расстояний, не превышающих 100 парсек, а относительная 
погрешность достигает 50%. До более удаленных звезд расстояние определяют, 
как правило, фотометрическим методом, когда измеряется абсолютная звездная 
величина M и видимая звездная величина m [50, 56].  
Освещенности, которые создают источники света одинаковой мощности, 
будут обратно пропорциональны квадратам расстояний до них. Таким образом, по 
видимому блеску одинаковых небесных тел (освещенностям, которую они 
создают на перпендикулярной лучам света единичной площадке Земли) можно 
судить о расстоянии до них. Формула фотометрических расстояний    в этом 
случае имеет вид: 
               . (1.4) 
Расстояние до звездных скоплений определяется обычно с использованием 
их ГР-диаграмм. Для этого их ГР-диаграммы необходимо сравнить с ГР, 
составленной для группы звезд того же типа близких к нам скоплений. Сдвиг 
между диаграммами по вертикали будет равен модулю расстояния (m-M), по 
которому при помощи формулы (1.4) и находят фотометрическое расстояние до 
звездного скопления (с относительной погрешностью около 20%) [50, 56]. 
Определение эффективной температуры звезд 
Определение эффективной температуры Тeff является достаточно трудной 
астрофизической задачей в связи с тем, что существующие методы ее 
определения достаточно сложны и порой весьма неточны. Тeff звезд может быть 
оценена различными способами [57]. Ниже будут рассмотрены некоторые из них. 
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Один из наиболее точных - метод определения Тeff на основе измерений 
угловых диаметров звезд (они могут быть получены из интерферометрических 
наблюдений, либо на основе анализа покрытия звезд Луной). Тeff в этом случае 
может быть найдена по следующей формуле [57]: 
Тeff= 2/1
4/1
)(
)(
2341

bol , (1.5) 
где Φbol - болометрический поток, ф - угловой диаметр звезды. Получается, что 
относительная точность определения Тeff меньше в 2 раза ошибки измерения 
диаметра и в 4 раза относительной ошибки в потоке. 
Метод инфракрасных потоков (IRFM) определения Тeff, описан Блэквелом и 
Шалисом [58]. Этот метод относится к числу болометрических. В его основе 
лежит измерение интегрального потока Φ и монохроматического Fv в 
инфракрасной области, которые зависят от эффективной температуры Тeff и 
углового диаметра звезды θ [57]: 
,
  
  
 
                         
 
   
  
 
 (      )
, (1.6) 
где функция ),(  effT в приближении абсолютно черного тела определяется 
законом Планка или в инфракрасном приближении - законом Рэлея-Джинса 
effkT
c
4
2

. 
Решением каждого из уравнений является кривая θ(Тeff), пересечение 
которых дает решение системы уравнений. 
Исключая угловой диаметр из уравнения (1.6), получаем отношение 
потоков [57]: 
ck
T
T
T
F
eff
eff
eff
v 2),(
344 




. (1.7) 
В инфракрасном диапазоне отношение потоков представляет собой 
однозначную функцию Тeff. Поскольку в инфракрасной области Fv ~ Тeff, то 
зависимость от Тeff будет кубической. Это дает возможность получить в 3 раза 
лучшую относительную точность, чем относительные ошибки определения 
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отношения потоков, что является преимуществом данного метода. По известной 
Тeff, можно также найти угловой диаметр звезды θ, из которого, в свою очередь, и 
линейный диаметр (при известном параллаксе). Для близких звезд, у которых на 
основе интерферометрии определены угловые диаметры, можно решить 
описанную выше систему уравнении и найти Тeff [57]. 
Найденные с использованием этого методы температуры многих ярких 
звезд приводятся в каталоге работы [59], в котором также приводятся и их 
металличности. 
Однако, методы угловых диаметров и инфракрасных потоков применимы 
для малого числа звезд.  Тeff оставшихся звезд определяется, как правило, на 
основе полуэмпирических калибровок, которые получают следующим образом. 
На основе некоторых опорных звезд, для которых имеются данные о Тeff 
(определенные методом угловых диаметров или инфракрасных потоков) и 
значение хотя бы одного показателя цвета, строятся калибровочные кривые Тeff = 
f(c). Затем по известным показателям цвета для исследуемых звезд при помощи 
калибровочной кривой определяют их Тeff. Большинство измерений в 
фотометрической системе Джонсона осуществляются в полосах U, В и V. На них 
приходится максимум распределения энергии в спектрах звезд спектральных 
классов от А до К. В связи с этим для подготовки калибровочных зависимостей 
чаще используют соотношение (В-V) - Тeff, из которого, в свою очередь, по 
известному показателю цвета (В-V) можно определить Тeff. Опыт показывает, что 
данные калибровочные зависимости весьма хорошо аппроксимируются 
полиномом второй или третьей степени. В этом случае Тeff звезды может быть 
определена, используя эти коэффициенты по следующей формуле [57]: 
Тeff  = 

n
k
k
k cA
0
, (1.8) 
где с - значение какого-либо показателя цвета, а Ak – коэффициенты полинома 
аппроксимации. 
Полуэмпирические калибровочные зависимости effT  от показателя цвета 
 OVB   предложены в работах [60-67].  [60, 61, 62, 63, 64, 65, 66, 67] 
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В зависимости от коэффициента металличности [Fe/H] и класса звезды 
может быть использована та или иная полуэмпирическая зависимость. Класс 
звезды возможно установить при помощи калибровок спектрофотометрических 
данных [68, 69], которые по данным MV  и (B-V)0 звезды (области, занимаемой 
звездой на ГР-диаграмме) устанавливают однозначное соответствие с ее классом. 
Ниже представлены некоторые современные калибровочные зависимости 
для определения эффективных температур и их особенности. 
В работе Ramirez & Melendez (2005) [61] представлены зависимости 
эффективной температуры от металличности и 17 различных показателей цвета 
для звезд главной последовательности и звезд-гигантов. Каждая зависимость 
получена на основе рассчитанных методом IRFM эффективных температур для 
более, чем 100 звезд. Калибровки покрывают спектральный диапазон звезд от F0 
до К5 (Тeff от 4000 до 7000 K), а также местами небольшие области температур 
чуть ниже 4000 К и выше 7000 К (вплоть до 8000 К). Большинство калибровок 
применимы в диапазоне металличности [Fe/H] от -3.5 до 0.4. Предложенные 
зависимости позволяют проводить расчет эффективных температур звезд с 
точностью от 30 К до 120 К. В случае использования показателя цвета (B-V)0 
точность составляет 88 К для звезд главной последовательности и 51 К для звезд-
гигантов.  Калибровка [61] имеет следующий вид: 
Teff =
    
    
 + P(X, [Fe/H]), (1.9) 
где 𝜃    𝑎  𝑎 𝑋  𝑎 𝑋
  𝑎 𝑋 *
  
 
+  𝑎 *
  
 
+  𝑎 [
  
 
] , P = i
i
i XP , X – 
поправленный показатель цвета (например, (B-V)0), значения коэффициентов 𝑎  и 
Pi для различных классов звезд, диапазонов показателей цвета и металличностей 
приведены в работе [61].  
В работе Casagrande et al. (2010) [60], являющейся логическим 
продолжением работы Ramirez & Melendez (2005) [61], представлена калибровка 
для звезд главной последовательности и субгигантов. Она также получена на 
основе реперных звезд, для которых была измерена эффективная температура 
методом IRFM и позволяет определять Тeff на основе данных о металличности 
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звезды и ее показателе цвета.  Но ее недостатком являются существенные 
ограничения для диапазона (B-V)0 и коэффициента [Fe/H], а также то, что она не 
применима для звезд-гигантов. Точность для различных показателей цвета 
варьируется от 18 до 132 К. По показателю цвета (B-V)0 калибровка позволяет 
определять эффективную температуру с точностью до 73 К для звезд главной 
последовательности и субгигантов. Калибровка имеет следующий вид: 
Teff =
    
    
, (1.10) 
где 𝜃    𝑎  𝑎 𝑋  𝑎 𝑋
  𝑎 𝑋 *
  
 
+  𝑎 *
  
 
+  𝑎 [
  
 
] , X – поправленный 
показатель цвета (например, (B-V)0); значения коэффициентов 𝑎  для различных 
классов звезд, диапазонов показателей цвета и металличностей приведены в 
работе [60].  
Калибровка Sekiguchi & Fukugita (2000) [64] также базируется на данных 
(опубликованных в различных источниках до 2000 года) об эффективных 
температурах звезд, измеренных при помощи IRFM метода и учитывает, помимо 
показателя цвета и металличности – силу тяжести log g. Для ее подготовки 
использовались 104 звезды главной последовательности с показателем цвета       
0.3 < (B-V)0 < 0.9 и 266 звезд различных классов с показателем цвета                     
0.3 < (B-V)0 < 1.5. Калибровка охватывает диапазон спектральных классов звезд от 
F0 до K5 (Тeff  от 4000 до 7000 К), применима как для звезд главной 
последовательности, так и для звезд-гигантов. Имеет следующий вид: 
                           
           
     
[    ]     [    ]
                          , 
(1.11) 
где значения коэффициентов                       для звезд различных классов и 
показателей цвета приведены в [64]. 
Также существуют менее чувствительные калибровочные соотношения, 
учитывающие лишь только показатель цвета без учета металличности (их 
использование представляется полезным в тех случаях, когда коэффициент [Fe/H] 
не определен). Приведем некоторые из них. 
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В работе Soderblom et al. (1993) [65] получена калибровка, для которой 
использовались реперные данные звезд из работы [70]: 
                
                  , (1.12) 
В работе Valenti & Fisher (2005) [66] для расчета калибровки 
использовались звезды с температурами от 4707 до 6594 K. Калибровка 
применима для FGK звезд главной последовательности с показателем цвета       
0.4 < (B-V)0 < 1.0 и имеет следующий вид: 
     (           )             (1.13) 
В работе Cameron Reed (1998)  [67] представлено соотношение: 
     ,
  
             
                       
  
      √                  
                       
, (1.14) 
которое получено на основе эффективных температур звезд главной 
последовательности спектральных классов O3-M8 из работы [71]. 
Очевидно, что калибровки [65-67] значительно уступают по своей точности 
калибровкам [60, 61, 64], учитывающим показатель металличности и класс звезд, 
поскольку одним и тем же показателям цвета могут соответствовать разные 
температуры в зависимости от класса звезд. Кроме того, точность 
фотометрических данных, на которых базировались первые, была достаточно 
низкой (использовалась преимущественно фотоэлектрическая фотометрия). [65, 67, 66] [64, 61,  60] 
В работе Torres (2010) [63] представлена калибровка, которая помимо 
показателя цвета также учитывает спектральный класс звезды, но не зависит от 
металличности. Эта калибровка является модифицированным вариантом 
калибровки Flower (1996) [62]. Она применима для звезд главной 
последовательности, субгигантов, гигантов и супергигантов. Подготовлена на 
основе 335 звезд, эффективная температура которых определялась из измерений 
угловых диаметров звезд. Калибровка имеет следующий вид: 
       
                   
            
 
  (1.15) 
где значения коэффициентов a … h для звезд различных классов приведены в 
работе [63]. 
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Подготовка фотометрических данных для использования в калибровках 
теплофизических величин 
Для расчета эффективной температуры и светимости по фотометрическим 
данным с применением калибровочных зависимостей исходные фотометрические 
данные переводятся в абсолютные величины: абсолютную звездную величину MV 
и поправленный показатель цвета  OVB  . Для этого необходимо следующее. 
Во-первых, нужно перевести видимую звездную величину V в абсолютную 
видимую звездную величину MV, с помощью которой дальше определяется 
светимость. Для этого нужен такой параметр, как модуль расстояния VMm )(  , 
применяемый для учета расстояния до звѐзд и звѐздных систем, а также поправка 
на межзвездное поглощение [18, 20]: 
)( VBERA vv  , (1.16) 
где Rv –  постоянная величина для данной фотометрической полосы (B-V) [72]. 
Межзвездное поглощение света заключается в том, что цвет звезд одного 
спектрального класса и температуры, будет смещенным в красную область тем 
больше, чем больше звезда удалена от нас [18, 19, 73]. Таким образом, учитывая 
межзвездное поглощений и модуль расстояния, получим: [73, 18, 19] 
AMmVM VV  )( , (1.17) 
Во-вторых, необходимо перевести для каждой звезды показатель цвета 
 VB   в поправленный показатель цвета  OVB  . Поправка необходима в связи 
с тем, что поглощение света межзвездной пылью обратно пропорционально длине 
волны излучения, поэтому поглощение всегда будет меньше для красных лучей. 
Чтобы избежать этого, необходимо воспользоваться параметром, называемым 
избытком цвета  VBE   [18, 19, 73]: [73, 18, 19] 
     VBEVBVB O  . (1.18) 
Так осуществляется переход к поправленному показателю цвета  OVB   и 
абсолютной видимой звездной величине VM . Используя показатель цвета  OVB   
  
28 
и приведенные выше калибровочные зависимости [60-67] можно рассчитать 
эффективную температуру. [60, 61, 62, 63, 64, 65, 66, 67] 
Для расчета светимости L нужно абсолютную звездную величину VM  
перевести в абсолютную болометрическую звездную величину bolM . Вследствие 
того, что болометрическая звездная величина не измеряется прямыми 
измерениями - используется болометрическая поправка BC : 
BCMM Vbol  . (1.19) 
Болометрические поправки для горячих звезд определяют обычно 
теоретически, а для холодных - эмпирически. В настоящее время для этого часто 
используются данные внеатмосферных измерений излучения звезд в УФ-области. 
Болометрическую поправку можно вычислить по формуле [63]:  
BC = C
dvF
dvSF
v
vv





0
0lg5.2 , (1.20) 
где Fv – монохроматический поток звезды, Sv - кривая реакции фотометрической 
системы в соответствующем диапазоне (например, V в системе UBV). Постоянная 
C должна быть подобрана так, чтобы для звѐзд с Teff = 6000 - 7000 K 
болометрическая поправка равнялась нулю. Из спектрофотометрических 
измерений в оптическом диапазоне получают распределение энергии в спектрах 
звезд. Для восстановления распределения энергии в тех участках спектра, 
которые не могут непосредственно наблюдаться, применяются различные 
методы, один из них – это замена ненаблюдаемых участков распределения 
участками кривой распределения энергии для абсолютно черного тела с 
подобранной для этого участка температурой. 
 Для расчета болометрической поправки возможно также использование 
различных полуэмпирических калибровок, связывающих ее значение с 
эффективной температурой Тeff или показателем цвета (B-V). Приведем некоторые 
из них. 
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В работе Torres (2010) [63] приводится следующее соотношение для расчета 
BC: 
    𝑎    (        )    (       )
 
     (       )
 
,      (1.21) 
где коэффициенты a…f приведены в работе [63] для трех различных 
температурных диапазонов. Эта формула является модифицированным 
соотношением, впервые предложенным в работе [62]. Соотношение применимо 
для звезд главной последовательности, субгигантов, гигантов и супергигантов. 
В работе Cameron Reed (1998) [67] представлена следующая расчетная 
формула BC: 
      (       )
 
    (       )
 
    (       )
 
    (       )     ,    (1.22) 
где значения коэффициентов приведены в [67]. Калибровка была подготовлена на 
основе данных из работы [71] для звезд главной последовательности 
спектральных классов О3-М8. 
Расчет светимости 
Если тело имеет большую оптическую толщу (непрозрачно), то его 
светимость можно найти, когда известен поток излучения с единицы 
поверхности. В этом случае, используя формулу Стефана-Больцмана, по 
известным эффективной температуре и радиусу абсолютно черного тела 
сферической формы можно рассчитать его светимость. Поскольку излучение 
звезды в некотором приближении близко к излучению абсолютно черного тела, то 
424 effTRL  , (1.23) 
где 
24 R - площадь поверхности звезды,   - постоянная Стефана-Больцмана. 
Чтобы рассчитать светимость по формуле для абсолютно черного тела 
помимо эффективной температуры необходимо также знать значение радиуса R 
звезды. Однако, прямым путем радиусы R можно найти лишь для немногих звезд 
(из наблюдений затменных двойных звезд, либо при помощи интерферометра). В 
связи с этим, светимости звезд чаще всего находят по видимой звездной 
величине, вводя болометрические поправки. 
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В этом случае  для расчета светимости L применяется формула Погсона 
[20]: 
       
                 , (1.24) 
где   Вт
2610827.3  ,      7554.4  - светимость и абсолютная болометрическая 
звездная величина для Солнца, соответственно [74, 75]. 
Определение размера звезд 
Чаще всего, когда известна светимость звезды L и ее эффективная 
температура Teff, радиус звезды также определяется из того, что излучение звезды 
можно считать близким к излучению абсолютно черного тела. В этом случае 
радиус может быть выражен из формулы (1.23). Угловой радиус звезд также 
может быть найден по интерференционной картине, которая получается при 
перекрытии изображений звезды, которые построены при помощи двух 
объективов звездного интерферометра. Угловой размер звезды при помощи 
фотометрических наблюдений можно определить по дифракции света на краю 
лунного диска при покрытии звезд Луной, однако, данный метод приемлем лишь 
для малого числа ярких звезд. Размеры затменно-переменных звезд из двойных 
систем возможно определить при помощи анализа кривой блеска [18, 19]. [19, 18] 
Определение массы звезд 
Массу звезды можно рассчитать с достаточно высокой точностью лишь 
когда звезда является компонентом визуально-двойной звезды, до которой также 
определено расстояние. Тогда по третьему закону Кеплера может быть найдена 
сумма масс компонентов [20].  
Также массу звезды можно определить по зависимости масса-светимость, о 
которой будет более подробно рассказано в разделе 1.3. 
Массу звезды можно также приблизительно оценить путем измерения 
гравитационного красного смещения спектральных линий в еѐ поле тяготения, 
поскольку оно эквивалентно доплеровскому красному смещению в сферически-
симметричном поле тяготения [50]. 
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На основе измерений масс известных звезд было выявлено, что их массы, 
лежат в интервале от 0,03 Mʘ до 60 Mʘ, и их распределение, как правило, 
подчиняется начальной функции масс [76-80]. [76, 77, 78, 79, 8 0] 
Определение возраста звезд 
Возраст звезд обычно оценивается, используя теорию их строения и 
эволюции. На начало новой стадии эволюции при этом указывает смена типа 
термоядерной реакции. Чем больше масса звезды – тем короче каждая отдельная 
стадия ее эволюции. 
Звезда формируется от протозвезды до звезды главной последовательности 
за время [18, 19]: 
         (млн. лет), (1.25) 
где масса M и светимость L звезды выражаются в долях M и L Солнца – Mʘ и Lʘ.  
Длительность стадии горения водорода    (1.3) - наиболее продолжительная 
стадия жизненного цикла звезд. На этом этапе источником энергии звезды 
являются термоядерные реакции водородного цикла (пребывание звезды на 
главной последовательности). 
Сумма    +    даѐт максимальную оценку возраста звезды, пребывающей на 
главной последовательности. 
Длительность пребывания звезды на стадии красных гигантов    , когда 
происходит горение гелия, соответствует примерно 0.1   . Сумма    +    +     
дает максимальный возраст гиганта и сверхгиганта. 
Возраст звезды также можно оценить путем сравнения процентного 
содержания водорода и гелия в ее ядре (из расчета внутреннего строения звезд) и 
оболочке (по спектру звезды). Но такая оценка будет являться достаточно грубой. 
В отличие от отдельных звезд, для звѐздных скоплений и ассоциаций 
оценки возраста значительно более надежны. Звезды в них сформировались 
практически одновременно. Рассчитав L и Teff звезд рассеянного скоплений и 
сопоставляя положение исследуемого скопления на ГР-диаграмме с теорией 
звѐздной эволюции [76, 77], может быть оценен возраст всего скопления. В 
последнее время для этого производится совмещение ГР-диаграммы звездного 
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скопления с последовательностями теоретических изохрон разного возраста [76, 
77, 81-85], подбирая при этом теоретическую изохрону, возраст которой будет 
принят за возраст скопления. [76, 77, 81, 82, 83, 84, 85] 
Для определения возраста шаровых скоплений существует два основных 
метода. Первый - горизонтальный метод. Он заключается в том, что 
производится измерение разности показателей цвета между основанием ветви 
красных гигантов (ее положение зависит от металличности, но не зависит от 
возраста скопления) и точкой поворота главной последовательности (ее 
положение, напротив, зависит от возраста). Второй - вертикальный метод, в 
основе которого - определении разности звездных величин между точкой 
поворота главной последовательности ГР-диаграммы и горизонтальной ветвью 
звезд шарового скопления. [19, 20] 
 
 
 
1.3 Математическое описание звезд 
 
 
 
При построении модели звезды используется гипотеза локального 
термодинамического равновесия (LTE) [86]. Поясним ее смысл. 
Для этого введем прежде всего понятие термодинамического равновесия 
(ТР) — это состояние, когда устанавливается детальный баланс (прямые и 
обратные процессы идут с одинаковыми скоростями) всех элементарных 
физических процессов: излучения и поглощения, ионизации и рекомбинации и 
т.д. При ТР лишь одно значение температуры определяет физическое состояние 
среды. В природе ТР нигде строго не выполняется [18, 19]. 
Однако, поле излучения в фотосфере звезды сильно отличается от поля 
излучения при ТР. Поэтому о наличии ТР в фотосфере в целом не может быть и 
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речи. От условий ТР весьма далеки даже условия в элементарном объеме 
фотосферы звезды. Однако излучение, которое поглощается элементарным 
объемом, в значительной степени им же перерабатывается. Причем, эта 
переработка идет в направлении установления термодинамического равновесия. 
Благодаря этому допустимо предположение, что в каждом месте фотосферы 
коэффициент излучения    связан с коэффициентом поглощения    таким же 
соотношением, как и при термодинамическом равновесии с определенной 
температурой, которая характерна для данного места [86]. При этом температура 
определяется из условия лучистого равновесия (полное количество энергии, 
которое излучается элементарным объемом, равно полному количеству энергии, 
которое им же поглощается). В этом заключается предположение о локальном 
термодинамическом равновесии звездной фотосферы. Очевидно, что в глубоких 
слоях фотосферы оно выполняется с большой точностью. Но вопрос о том, в 
какой мере оно выполняется в поверхностных слоях звезды, для теоретического 
рассмотрения достаточно труден. Некоторые выводы об этом возможно сделать 
из сравнения теории и наблюдений [86]. Таким образом, локальное 
термодинамическое равновесие заключается в том, что в каждой достаточно 
малой области детальное равновесие существует и поддерживает ТР, но 
температура при этом является функцией координат и времени. При ТР 
выполняются: а) закон Больцмана распределения атомов по энергиям, б) закон 
Максвелла распределения свободных частиц по скоростям (энергиям), в) закон 
Планка распределения энергии фотонов, г) закон Кирхгофа [18]. 
Уравнения внутреннего состояния звезд 
Приведем основные уравнения, которые описывают внутреннее строение 
звезд [18, 54]: 
1. Уравнение гидростатического равновесия 
  
  
  
     
  
   (1.26) 
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где   – плотность звездного газа,      масса звездного газа под сферой радиуса 
r (r отсчитывается от центра звезды), P - давление в самогравитирующем газовом 
шаре, G – гравитационная постоянная. 
2. Уравнение состояния 
                   
   
 
 
𝑎  
 
 
  (1.27) 
где    молекулярный вес звездного вещества,   универсальная газовая 
постоянная, 𝑎       [       
    ]  постоянная излучения.  
Для полностью ионизированной плазмы 
 
 
 
  𝑋  
 
 
  
 
 
   (1.28) 
где величины 𝑋     - весовые доли элементов: водорода (X), гелия (Y) и других 
(Z). Для Солнца 𝑋                     и       , за исключением 
фотосферы (где водород и гелий частично ионизированы) и ядра (где химический 
состав изменен за счет ядерных реакций). 
3. Связь массы и плотности 
     
  
           (1.29) 
4. Условия нормировки 
∫          
 
 
    (1.30) 
∫              
 
 
    (1.31) 
где       темп выделения термоядерной энергии в элементе единичной массы 
при тех значениях   и  , которые существуют на расстоянии   от центра звезды. 
5. Уравнение переноса энергии от центра к краю (уравнение 
энергетического баланса) 
  
  
  
 
 𝑎  
  
  
    
    
  (1.32) 
где    коэффициент непрозрачности. 
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При наличии конвекции это уравнение заменяется на уравнение 
адиабатического градиента температуры. 
6. Уравнение, описывающее энерговыделение в ядре 
     
  
            (1.33) 
Итак, имеем ряд уравнений для                 с граничными условиями: 
              (при r = 0) и         (на поверхности). 
Эти уравнения следует дополнить выражениями для непрозрачности и 
скорости выделения энергии: 
        𝑋       (1.34) 
        𝑋       (1.35) 
При расчетах обычно принимают следующий переходный химический 
состав звезды:  𝑋                     для звезд галактической плоскости и 
      для звезд шаровых скоплений [54]. 
Распределения                       для стандартной модели Солнца 
показаны на Рисунке 1.3. 
Теорема вириала 
Теорема вириала – прямое следствие уравнения гидростатического 
равновесия (1.28). Она связывает тепловую (кинетическую) и потенциальную 
(гравитационную) энергию стационарной звезды [19]. Перейдем к лагранжевой 
массе               в качестве независимой переменной 
    
  
  
  
     
  
  (1.36) 
умножая полученное уравнение на    и интегрируя по частям [51]. Результат - 
теорема вириала для самогравитирующих газовых шаров: 
   ∫
       
 
   ∫     (1.37) 
(использовано граничное условие          – равенство нулю давления на 
поверхности сферы).  
В важном частном случае политропного уравнения состояния (адиабата) 
     , удельная энергия на 1 грамм вещества есть             , поэтому  
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            (1.38) 
где   ∫     - тепловая энергия [19, 51]. 
 
 
Рисунок 1.3 - Схема, иллюстрирующая внутреннее строение Солнца в 
стандартной модели с химическим составом 𝑋                        , 
центральной плотностью     = 158 г   
   и центральной температурой Тс = 
         . [87] 
 
Характерные времена эволюции звезд 
Процессы, которые определяют эволюцию звезд, идут с разными 
характерными временами. Отметим из них гидродинамическое (  ) тепловое 
(   ) и ядерное (  ) [88, 89]. 
Гидродинамическое время характеризует скорость, с которой происходит 
изменение параметров звезды при движениях вещества со скоростями, 
сравнимыми со скоростью звука uзв. По порядку величины 
      uзв, (1.39) 
где R - характерный размер звезды.  
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Для равновесной звезды (uзв √    ) гидродинамическое время будет 
порядка времени свободного падения: 
     
    √  . (1.40) 
 
Тепловое время характеризует скорость охлаждения (или нагрева) звезды. 
При охлаждении в отсутствие ядерного горения 
          
   , (1.41) 
так как запас энергии Q порядка гравитационной энергии звезды. Часто    в этом 
случае называют временем Кельвина - Гельмгольца. В случае быстрого ядерного 
горения в отсутствие гидродинамических движений, когда       время нагрева 
         , (1.42) 
где   - скорость энерговыделения, а    - теплоѐмкость при постоянном объѐме. 
Ядерное время    характеризует скорость, с которой происходит изменение 
химического состава (концентраций элементов) при ядерном горении. Как 
правило, в этом случае используется концентрация (содержание) по массе Xi - 
доля массы единицы объѐма, которая приходится на данный элемент i. Ядерное 
время экспоненциально зависит от температуры. В нормальных звѐздах (в 
которых поддерживается гидростатическое равновесие),    обычно значительно 
больше всех других характерных времѐн. При быстром ядерном горении оно 
связано с тепловым временем следующим образом: 
    
   
 
      𝑋   , (1.43) 
где q-калорийность ядерного топлива (энергия, которая выделяется при сгорании 
единицы массы топлива i,     𝑋    ).  
На протяжении всего жизненного цикла звезды (от стадии протозвезды до 
поздних стадий) - гидродинамическое время является минимальным из всех 
характерных времѐн. Лишь в предсверхновых, где имеет место быть ядерное 
равновесие (относительно реакций сильного взаимодействия), наименьшим будет 
ядерное время. Как правило, в звезде сохраняется примерное равновесие 
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относительно быстрых процессов (например, гидростатическое равновесие), а 
время эволюции определяется одним из медленных процессов [88, 89]. 
На стадии гравитационного сжатия будет выполняеться неравенство 
         . Звезда в этом случае находится в гидростатическом равновесии, 
эволюция определяется потерей энергии (с характерным временем    ), а 
основные ядерные реакции практически не протекают. Это неравенство 
сохраняется на стадии главной последовательности (ГП), но эволюция на стадии 
ГП определяется ядерными реакциями    и имеет место гидростатическое и 
тепловое равновесие [88]. 
Характерное время пребывания звезды на стадии главной 
последовательности было представлено ранее в разделе 1.1 - уравнение (1.3). 
Когда образуется гелиевое ядро - происходит сжатие центральных областей и 
расширение оболочки, скорость ядерных реакций в центральной области звезды  
настолько возрастает, что    становится порядка    . Основные отклонения от 
теплового равновесия при этом будет происходить в массивной оболочке, которая 
окружает гелиевое ядро.    будет оставаться минимальным, и гидростатическое 
равновесие звезды не будет нарушено. Во время вспышки в углеродно-
кислородном ядре, которая приводит к полному разлѐту звезды, как   , так и     
будут намного меньше   . Это приведет к нарушению гидростатического 
равновесия и взрыву [88]. 
В ядрах массивных предсверхновых звезд (в них имеет место ядерное 
равновесие) ядерное время минимально. Эволюция таких звезд  определяется 
скоростью потери энергии     и заканчивается потерей гидродинамической 
устойчивости с быстрым коллапсом. Гидродинамическая неустойчивость связана 
с изменением структуры равновесного состояния звезды. С быстрым 
уменьшением теплового и ядерного времен связано развитие тепловой 
неустойчивости. Когда эти времена оказываются меньше гидростатического 
времени - происходит взрыв. 
Соотношения масса-светимость и масса-радиус для звезд главной 
последовательности. 
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На основе данных о массах компонентов приблизительно 100 двойных звѐзд 
различных типов была обнаружена важная статистическая зависимость между 
массами и светимостями звезд - зависимость масса-светимость. Оказалось, что 
для звезд главной последовательности полная (болометрическая) светимость 
     для звезд с массой Солнца и выше, и        для M < Mʘ [19]. В 1926 г. 
астрофизик А.С. Эддингтон теоретически обосновал эти зависимости. 
Существование данной зависимости объясняется тем, что светимость звезды 
пропорциональна среднему по объѐму звезды градиенту температуры, который 
определяется, в свою очередь, градиентом давления. Это соотношение в общем 
случае имеет вид [50]: 
  
    
 
   , (1.44) 
где   – коэффициент непрозрачности. 
Кроме того, светимость звезды связана с генерацией энергии в 
термоядерных реакциях: 
          , (1.45) 
где                   - число Зельдовича (показатель степенной зависимости 
энерговыделения на единицу массы от температуры),        для PP-цикла и 
      для CNO-цикла [19, 51, 55]. 
Важное следствие зависимости масса светимость - зависимость масса-
радиус, которая выводится из нее (1.44) и соотношения (1.45) с использованием 
теоремы вириала (1.37) [18, 19]: 
     , (1.46) 
где                 . 
Неравновесная термодинамика 
Общие закономерности поведения систем, которые находятся в состоянии 
термодинамического равновесия, изучает неравновесная термодинамика 
(термодинамика необратимых процессов) [1, 90]. В этих системах происходят 
различные неравновесные процессы (диффузия, теплопередача, электрический 
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ток, химические реакции и т.д.). В термодинамическом смысле эти процессы 
являются необратимыми. 
Соотношения, которые описывают процессы переноса энергии, массы, 
заряда, энтропии и т.д., записывают в виде балансовых уравнений. Балансовые 
уравнения могут быть составлены и для непрерывных, и для прерывных систем. В 
этих уравнениях всегда присутствуют два типа величин, одни называются 
потоками, другие - силами. Потоки описывают скорость, с которой происходит 
перенос физической величины (например, массы, энергии, энтропии и т.д.) через 
воображаемую единичную площадку, либо скорость химической реакции. 
Термодинамические силы - причины, которые порождают потоки. Для процессов 
переноса в непрерывных системах силы имеют характер градиентов, а в 
прерывных – будут являться конечными разностями этих величин. 
Производство энтропии – это прирост энтропии в физической системе за 
единицу времени, обусловленный протекающими в ней неравновесными 
процессами. Локальным производством энтропии называют производство 
энтропии с единицы объема. В случае, когда термодинамические силы Xi создают 
в системе сопряжѐнные им потоки Ji, то локальное производство энтропии будет 
больше нуля. 
Неравновесными является большая часть процессов, происходящих в 
окружающем нас мире [3, 91]. Предположение о локальном равновесии вводится 
для их описания, используя равновесные связи температуры, энтропии, плотности 
и давления. Условием его применимости является возможность выделения двух 
характерных времен – времени установления равновесия в некотором малом по 
отношению к размерам рассматриваемой системы объеме и времени 
установления равновесия во всей системе, причем первое время должно быть 
существенно меньше второго. К каждому элементу при этом применимы 
дифференциальные законы сохранения импульса, числа частиц, энергии и 
уравнение баланса энтропии. Конечно, предположение о локальном равновесии 
является весьма сильным, однако для многих систем оно оказывается 
справедливым [92]. 
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Изменение энтропии со временем t в локальном единичном объеме можно 
записать в виде [1, 90, 92]: 
 sdiv
dt
ds
j , (1.47) 

i
iiJX , (1.48) 
где s – плотность энтропии; σ – плотность производства энтропии (согласно 
второму началу термодинамики производство энтропии всегда больше или равно 
нулю); js – вектор плотности потока энтропии, аддитивно зависящий от 
термодинамических плотностей потоков Ji; Xi – термодинамические силы (индекс 
i в зависимости от условий задачи используется для обозначения как различных 
потоков, так и компонент векторов).  
Теоретически обобщая эмпирические законы, установленные Ж. Фурье, Г. 
Омом, А. Фиком и А. Навье, в 1931–1932 годах Л. Онзагер предложил линейную 
связь между термодинамическими потоками и силами [1, 90, 92] в виде 

k
kiki XLJ , (1.49) 
kiik LL  , (1.50) 
где Lik – матрица кинетических коэффициентов, не зависящих от Ji и  Xk. 
Соотношения (1.49) и (1.50) являются основой аппарата линейной 
неравновесной термодинамики. При помощи этих соотношений замыкается 
система уравнений переноса массы, энергии и импульса, что и позволяет найти ее 
решение. Важно отметить, что приведенные выше выражения справедливы лишь 
в случае относительно малых термодинамических сил (в этом случае связь между 
термодинамическими потоками и силами можно в некотором приближении 
считать линейной). Однако, в рамках этого простого формализма оказывается 
возможным решить достаточно много задач. Заметим также, что, известны 
случаи, когда использование линейных соотношений (1.49) и (1.50) может 
оказаться некорректным (в частности, при рассмотрении химических реакций) 
[91]. 
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Из-за очень высокой температуры газ в звездах почти полностью ионизован. 
Взаимодействия между его отдельными частицами малы. В этой связи газ, из 
которого состоят звезды, в хорошем приближении может считаться идеальным. 
Приведем выражение для удельной энтропии идеального газа с излучением [89]. 
Пусть i – номер химического элемента, который может находится в различных 
состояниях ионизации от нейтрального (j=0) до полностью ионизированного (j=i). 
Тогда удельная энтропия данной смеси атомов, ионов и электронов с излучением 
имеет вид: 
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    . (1.51) 
Здесь:   – плотность,   – температура, k    постоянная Больцмана,   – постоянная 
Планка, 𝑎  - постоянная плотности излучения,   – скорость света в вакууме,    – 
массовая доля элемента с атомным номером i,     – степень j-кратной ионизации i-
го элемента, так что ∑    
 
     ,          – масса ядра атома с номером i и 
атомной массой     ,    – атомная единица массы, равная 1/12 массы изотопа 
   ,   – масса электрона,                  
   – концентрация ионов элемента i 
в j-м состоянии ионизации,    ∑ ∑  
 
          
    - концентрация электронов в 
условиях электронейтральности. 
Теперь приступим к анализу работ, посвященных расчету и анализу 
производства энтропии для важнейших и самых распространенных объектов во 
Вселенной - звезд. 
Известны лишь два цикла теоретических работ, посвященных этому.  
В первом [93-95] рассматриваются вопросы устойчивости звезд с разным 
типом реакций (PP и CNO) с точки зрения принципа Пригожина. Метод [93-95] не  
предполагает, что звезда находится в состоянии термодинамического равновесия, 
но в действительности звезда имеет следующие свойства. [93, 94, 95] 
1. Звезда - открытая система, она непрерывно излучает большое количество 
фотонов и нейтрино в космос. Некоторые звезды даже выбрасывают вещество в 
различных формах. Все эти частицы - фотоны и нейтрино - несут энтропию. 
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2. Термоядерные реакции внутри звезды (например, PP-реакция в звездах 
главной последовательности), как правило, необратимы. Это и вышеизложенное 
свойство показывают, что звезда не находится в состоянии термодинамического 
равновесия, и, строго говоря, авторы должны пользоваться нелинейной, 
неравновесной теорией в своем исследовании. 
3. Большинство звезд находится в состоянии относительной стабильности 
на временной шкале между 106 – 1010 лет или даже дольше. Это показывает то, 
что хотя звезда и не находится в термодинамическом равновесии - она имеет 
структуру, которая является стабильной в течение длительного периода времени. 
4. При рассмотрении структуры звезды должна также рассматриваться их 
собственная гравитация, и это, как правило, значительно усложняет задачу. 
Недостатком этих работ [93, 94] является то, что в них сделано 
предположение о пренебрежимости вклада конвекции и диффузии в производство 
энтропии. 
Во втором цикле работ [17] - четыре уравнения звездной структуры 
(приведенные выше уравнения (1.26-1.31))  переформулированы в виде двух 
альтернативных пар вариационных принципов, связанных с производством 
энтропии. Звезда рассматривается в этой сугубо теоретической работе [17] в 
некотором стационарном неравновесном состоянии, ограниченном фотосферой, 
имеющей некоторую эффективную (равновесную) температуру. Также в [17] 
произведена примерная оценка в общее производство энтропии звезды вкладов 
ядерного горения в ядре, проводимости, лучистого и конвективного переноса и 
вклада нейтрино.  За исключением оценки производства энтропии для Солнца Ʃʘ 
(Ʃʘ = 
1122108   сKДж ), какие-либо количественные расчеты величины 
производства энтропии звезд в зависимости от их массы и т.д. в работе [17] 
отсутствуют. 
Подход, предложенный Kennedy [17], имеет ряд недостатков и неточностей, 
которые будут более подробно рассмотрены в главе 2 настоящей диссертации. 
Так, по мнению Kennedy [17], производство энтропии фотосферы есть поток 
энтропии от звезды в виде фотонов. Поэтому согласно [17] производство 
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энтропии в ядре и средней области звезды составляет всего 0.0002 от потока 
энтропии от звезды   . Однако, как далее будет показано во второй главе - это не 
так. На самом деле производство энтропии в ядре и средней области звезды 
составляет 
 
 
    в то время как производство энтропии фотосферы составляет 
 
 
   . 
Поэтому главный недостаток Kennedy заключается в том, что согласно его 
заключениям, невозможно судить о внутренних неравновесных процессах внутри 
звезды, т.к. получаемое по его формулам производство энтропии в ядре и средней 
области звезды пренебрежимо мало и составляет всего 0.0002 от общего потока 
энтропии звезды. Получается, что механизмы производства энтропии в звездах 
составляют 10-4 от потока энтропии звезд согласно Kennedy [17]. Это нарушает 
идею баланса энтропии. 
Также производство энтропии для Солнца рассчитано в работе [16] (Ʃʘ = 
1122
109

 sKJ  [16]), которая посвящена расчету потока энтропии на границе 
земной атмосферы и других планет солнечной системы. 
По сути, в работах [17, 93-95] использование производства энтропии и 
принципов, на ней основанных, приводит к переформулировке на языке 
неравновесной термодинамики законов и ограничений, известных для звезд. 
Однако, важным следствием этих работ является примерная оценка вкладов в 
общее производство энтропии звезды ядерного горения в ядре, проводимости, 
лучистого и конвективного переноса и вклада нейтрино. [93, 94, 95, 17] 
Последующая структура работы такова. Во второй главе дается 
обоснование метода определения производства энтропии звезд. В третьей главе 
рассматривается разработанная автором процедура автоматизации расчета 
температуры, светимости и производства энтропии звезд на основе 
существующих каталогов первичных астрофотометрических ВV-данных; 
определяется ошибка расчета теплофизических параметров звезд. В четвертой 
главе приведены полученные зависимости производства энтропии от различных 
параметров и проведено их обсуждение. 
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Выводы 
 
Подводя итоги обзора результатов астрономических наблюдений за 
звездами и развития представлений о происходящих в них неравновесных 
процессах, следует отличить следующее. 
1. Звезды представляют собой сложные физические системы, находящиеся в 
неравновесном состоянии вдали от равновесия, которое поддерживается 
благодаря термоядерным реакциям в их недрах. Высокие температуры (до 107-108 
K) приводят к тому, что вещество звезд в высокой степени ионизировано, 
становятся возможными термоядерные реакции, значительный вклад в 
термодинамические характеристики дает высокоинтенсивное излучение. Таким 
образом, звезда представляет особенный интерес с точки зрения неравновесной 
термодинамики. Еѐ производство энтропии является важным интегральным 
параметром. 
2. Возможности получения непосредственной информации о происходящих 
в них сложных процессах сильно ограничены. Поэтому теоретические модели 
чрезвычайно разнообразны, нередко противоречивы.  
3. Однако, для звезд и звездных скоплений существует множество 
надежных экспериментальных данных и калибровочных формул, позволяющих 
рассчитывать основные теплофизические величины; разработаны теоретические 
модели относительно эволюции звезд. 
4. Существующие теоретические модели звезд основаны, в основном, на 
применении методов локальной неравновесной термодинамики. Результатом 
таких моделей являются поля температур, давлений и концентраций для вещества 
и излучения звезды. Эти поля невозможно непосредственно измерить. 
Недостаточность наблюдательного контроля полученных решений сильно 
сдерживает развитие надежных представлений о происходящих в звездах 
неравновесных процессах. 
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5. Стоит отметить, что расчет с удовлетворительной точностью таких 
величин, как эффективная температура Teff и светимость L звезд стал возможен 
лишь недавно с появлением достаточно точных данных CCD-фотометрии и 
эмпирических калибровок для расчета Teff. Вероятно, по этой причине анализ 
развития теоретических моделей звезд показывает недостаточное внимание 
исследователей к расчетам энтропии и производства энтропии и к использованию 
их специфических свойств. В последние десятилетия в физической литературе 
активно обсуждаются принципы максимума и минимума производства энтропии, 
флуктуационная теорема. 
Использование таких принципов и общих свойств энтропии и производства 
энтропии кажется перспективным и в применении к неравновесным процессам в 
звездах. 
Особенно полезным должно быть то, что общее производство энтропии в 
звезде, с одной стороны, может быть достаточно надежно измерено, а с другой 
стороны, оно включает в себя результат всех неравновесных процессов внутри 
звезды.  
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ГЛАВА 2.  ТЕРМОДИНАМИКА НЕОБРАТИМЫХ ПРОЦЕССОВ 
И ПРОИЗВОДСТВО ЭНТРОПИИ В ЗВЕЗДАХ. 
 
 
 
2.1 Введение 
 
 
 
Классическая неравновесная термодинамика основана на законах 
сохранения числа частиц, энергии и импульса, которые дополняются постулатами 
о связи термодинамических потоков и термодинамических сил. Соответствующая 
локальная система уравнений, описывающих звездную среду, приведена в 1 главе. 
Однако, в настоящее время в теории необратимых процессов все чаще 
используются альтернативные подходы, использующие фундаментальные 
свойства производства энтропии. В этом случае многочисленные постулаты о 
связи потоков и сил могут быть заменены единственным принципом максимума 
[1] производства энтропии. Другим преимуществом альтернативных подходов 
является то, что производство энтропии любой сложной системы содержит в себе 
всю совокупность неравновесных процессов, происходящих в ней. 
При этом классическая неравновесная термодинамика использует как 
локальный способ описания, так и нелокальный (прерывный), когда 
рассматривается уравнения сохранения энергии, импульса и числа частиц и 
уравнение баланса энтропии целиком  для всей системы, например, для всей 
звезды или какой – либо еѐ части [90].  
Альтернативные нелокальные энтропийные подходы ранее не применялись 
к описанию звездных сред и звѐзд.  Полезные перспективы применения такого 
нелокального энтропийного анализа к звездам, как минимум, связаны с тем, что: 
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1. Потоки энтропии излучения звездных объектов, активно изучаемые 
астрономами, могут быть использованы для анализа внутренних процессов в 
звездах. 
2. Большое количество опытных данных о спектрах излучения звезд и их 
энтропийная обработка могут быть более полно использованы физиками для 
изучения самых разнообразных неравновесных явлений в экстремальных 
условиях, которые трудно, а зачастую и невозможно реализовать на Земле. 
Для того, чтобы реализовать нелокальный энтропийный анализ звезд, 
прежде всего необходимо обосновать способ получения значений производства 
энтропии звезд на основе имеющихся опытных данных астрономических 
наблюдений. Этому вопросу и посвящается вторая глава. 
 
 
 
2.2 Нелокальная (прерывная) неравновесная термодинамика 
 
 
 
Традиционно для анализа необратимых процессов используется аппарат 
локальной неравновесной термодинамики. В этом случае дифференциальные 
уравнения числа частиц, импульса, энергии и энтропии записываются для 
физически малого элемента объема рассматриваемой среды. С математической 
точки зрения – это система уравнений в частных производных. 
Даже для сравнительно несложных сред решение такой системы 
представляет собой сложную задачу. Как правило, результат в виде полей 
температуры, давления и состава удается получить только численными методами. 
Среды звезд имеют особенно сложный характер. Экстремально большие 
давление и температура приводят к высокой степени ионизации газов, 
возможности существования термоядерных реакций, необходимости учѐта как 
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вещества, так и излучения. Так как непосредственно невозможно получить 
опытные данные по полям температуры, давления и состава внутри звезд, то 
модели, построенные с помощью аппарата локальной неравновесной 
термодинамики, не могут быть проверены. Это в значительной степени снижает 
их ценность. Поэтому, на наш взгляд, более подходящим к описанию звезд 
является аппарат нелокальной (прерывной) неравновесной термодинамики [90]. 
В этом случае записываются уравнения баланса вещества, энергии и 
энтропии для системы целиком и на этой основе получают выражения для 
производства энтропии во всей системе. 
Уравнения сохранения числа частиц, энергии и баланса энтропии в этом 
случае имеют следующий вид: 
    
  
   
        
    (2.1) 
  
  
  ∑    
 
     (2.2) 
  
  
   ∑    
 
 
  
  
  (2.3) 
где    – стехиометрический коэффициент химической (ядерной) реакции для i-
того компонента,    - поток i-того компонента за пределы системы,    
  
  
 – поток 
энергии и энтропии за пределы системы,        – число частиц i-того 
компонента, полная энергия и энтропия системы,       – внутренняя энергия и 
энтропия на одну частицу i-того компонента,       – интенсивность химической 
(ядерной) реакции,   – производство энтропии в системе. 
Рассмотрим, как на основе системы уравнений (2.1) – (2.3) можно получить 
выражение для производства энтропии в условиях квазистатического процесса 
(стационарность и однородность по температуре и давлению) с учѐтом ядерных 
реакций.  Будем полагать, что внутренняя энергия и энтропия системы в этом 
случае могут быть представлены в виде: 
  ∑    
 
  (2.4) 
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  ∑    
 
  (2.5) 
где    - внутренняя энергия на одну частицу i-того компонента. 
При стационарных давлении и температуре, величины       не будут 
зависеть от времени. Поэтому производные по времени от (2.4) и (2.5) с учетом 
(2.1) представим в виде: 
  
  
 ∑  
   
  
 
  ∑    
 
 
 ∑    
 
  ∑    
 
 
  (2.6) 
  
  
 ∑  
   
  
 
  ∑    
 
 
 ∑    
 
  ∑    
 
 
   (2.7) 
Здесь   
    
  - стехиометрические коэффициенты компонентов продуктов и 
реагентов реакции, соответственно. 
Подставляя (2.6) в (2.2), получим: 
     ∑    
 
  (2.8) 
Подставляя (2.7) и (2.8) в уравнение баланса энтропии (2.3), легко получить 
выражение для производства энтропии: 
  
 
  
 (∑    
 
 
 ∑    
 
 
)     
 
  
   (2.9) 
где              – химический потенциал i-того компонента,    – сродство 
реакции. 
Для получения (2.9) использовано предположение, что число частиц в 
реакциях не изменяется: 
∑  
 
 
 ∑  
 
 
  (2.10) 
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2.3 Уравнение баланса энтропии звезды 
 
 
 
Для получения выражения для производства энтропии на основе 
неравновесной термодинамики для прерывных систем предполагается следующая 
упрощенная модель структуры звезды. Положения модели основаны на 
результатах типичных расчетов полей температуры, плотности и давления в 
звездах, приведенных на Рисунке 1.3 первой главы. В соответствии с Рисунком 
1.3, термоядерные реакции сосредоточены в сравнительно небольшом объеме в 
центре звезды     . Температура, плотность и давление в этой зоне меняются 
незначительно. Поэтому предполагается, что в этой зоне температура, плотность 
и давление, и, следовательно, плотность термоядерных реакций не зависят от 
координат. 
В области        , где    - оптический (видимый) радиус звезды, 
плотность ядерных реакций предполагается нулевой. Поэтому поток тепла через 
любую сферу радиуса   в этой зоне можно считать постоянным, не зависящим от 
 . Излучение в этой зоне находится в локальном равновесии с веществом. И, 
наконец, в третьей зоне – фотосфере, толщина которой   имеет порядок менее 
      , равновесие между веществом и излучением нарушается. В результате в 
этой области реализуется производство энтропии, обусловленное неравновесным 
взаимодействием излучения и вещества [96]. 
Схема предполагаемой структуры звезды представлена на Рисунке 2.1. 
В соответствии с разбиением звезды на три зоны представим общее 
производство энтропии в звезде в виде суммы по трем зонам: 
            (2.11) 
Здесь    – производство энтропии в центре (ядре) звезды,    – производство 
энтропии в средней зоне звезды,     – производство энтропии в фотосфере звезды. 
Причем: 
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   ∫    
  
       ∫    
  
        ∫    
  
  (2.12) 
Каждое слагаемое в (2.11) соответствует системе «вещество + излучение». 
Для того, чтобы связать    с потоком тепла, рассмотрим уравнение баланса 
энтропии в фотосфере: 
   
  
 
  
     
        (2.13) 
 
 
Рисунок 2.1 – Схема модели структуры звезды 
 
Первое слагаемое правой части (2.13) связано с потоком тепла, подводимого 
к фотосфере по среде, в которой излучение находится в равновесии с веществом. 
Второе слагаемое правой части  описывает конвективный поток энтропии 
фотонами излучения за пределы звезды, который имеет вид [92] (вклад вещества в 
этот поток равен нулю): 
   
 
 
  
     
  (2.14) 
  
53 
В стационарном режиме энтропия фотосферы    не зависит от времени, 
поэтому из (2.13) и (2.14) следует, что 
   
 
 
 
  
     
  (2.15) 
Это производство энтропии обусловлено неравновесным взаимодействием 
излучения и вещества в тонком слое фотосферы.  
Для определения производства энтропии в средней зоне звезды    
рассмотрим уравнение баланса энтропии в этой зоне (вещество и излучение в этой 
зоне находятся в равновесии друг с другом): 
   
  
 
  
   
 
  
     
     (2.16) 
Пренебрегая изменением состава в этой зоне (нет ядерных реакций), из 
(2.16) легко получить: 
     (
 
     
 
 
   
)  (2.17) 
Уравнение баланса энтропии в центральной зоне имеет вид: 
   
  
  
  
   
     (2.18) 
Следовательно, производство энтропии в центральной зоне можно 
определить так: 
   
  
   
 
   
  
   (2.19) 
Если повторить процедуру вывода (2.4)-(2.9), то получим    
   
   
. 
Складывая (2.19) и (2.17), получим искомое выражение для определения 
производства энтропии в звезде (исключая тонкий слой фотосферы) из 
астрономических наблюдений по рассчитанной светимости и температуре 
поверхности: 
      
  
   
 
   
  
   (2.20) 
С учетом (2.7) (    ) можно записать 
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  *∑    
 
 
 ∑    
 
 
+  (2.21) 
а поток тепла легко выразить через энергию   , приходящуюся на один акт 
реакции: 
        (2.22) 
Оценим теперь вклад разных слагаемых в выражение (2.20). Для этого 
рассмотрим суммарную реакцию образования    из протонов: 
          (2.23) 
Величина изменения энтропии на один акт реакции (2.23) имеет вид: 
   *∑    
 
 
 ∑    
 
 
+   *
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(
    
     
)
 
 
+  (2.22) 
 
(2.24) 
Величина энергии на один акт реакции 
          (2.25) 
Оценивая (2.24) и (2.25) по порядку величины, нетрудно убедиться, что 
        
    . 
Поэтому в формуле (2.20) можно пренебречь вторым слагаемым в правой 
части. В дальнейшем для получения производства энтропии в веществе звезды из 
опытных данных будем использовать формулу: 
      
  
     
  (2.26) 
Таким образом, подставляя в (2.11) производства энтропии всех трех зон 
звезды получаем: 
  
 
 
  
     
  (2.27) 
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Следует заметить, что анализ производства энтропии, приведенный в работе 
Kennedy (1997) [17], о которой шла речь в разделе 1.3 настоящей диссертации, не 
свободен от ошибок. 
Kennedy [17] считает, что есть производство энтропии в веществе звезды и в 
поле излучения, а поток энтропии от звезд в виде фотонов есть производство 
энтропии в фотосфере. В результате у него получается, что механизмы 
производства энтропии в звездах составляют 10-4 от потока энтропии за еѐ 
пределы. Это нарушает уравнение баланса энтропии (2.3) для звезды в целом. 
 
 
 
2.4 Модель распределения температуры в приповерхностном слое звезды 
 
 
 
В соответствии с расчетами поля температур внутри Солнца (Рисунок 1.3), 
температура более чем на порядок увеличивается в сравнительно узком 
приповерхностном слое. По-видимому, это связано с наличием узкого теплового 
слоя, в котором радиальная скорость конвекции обращается в ноль. В этом слое 
преимущественно реализуется передача тепла теплопроводностью. Найдем 
распределение температур и производство энтропии в этом слое. На Рисунке 2.2 
приведена схема постановки задачи. 
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Рисунок 2.2 – схема постановки задачи 
 
Плотность потока тепла определяется законом Био-Фурье 
     
  
  
  (2.28) 
где        – коэффициент теплопроводности. 
Граничное условие для поля температуры 
     
  
  
            
   (2.29) 
где             . 
В приближении плоского слоя плотность потока тепла не зависит от  
координаты, поэтому (2.28) можно проинтегрировать в пределах от        до 
   
∫     
  
    
  ∫       
  
      
  (2.30) 
В результате получим 
    ∫       
      
    
  (2.31) 
Распределение температуры в слое будет определяться зависимостью     . 
Температурная зависимость теплопроводности приповерхностного слоя 
звезды может быть рассчитана при заданном составе. 
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Рассчитаем теперь производство энтропии в этом слое за счет 
теплопроводности. Плотность производства энтропии есть произведение 
термодинамических потока и силы 
           (2.32) 
                                                     
  
     
 
  
    
  (2.33) 
Проинтегрируем (2.32) в пределах слоя толщиной  , используя (2.33) 
  ∫       
  
    
  
 
 
    
     
 
  
 
 
∫
  
      
  
    
  (2.34) 
Учтем, что в соответствии с (2.29) 
    
 
  
    (2.35) 
Подставляя (2.35) в (2.34), получим 
       
 
  
 
∫
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)  (2.36) 
что, как и следовало ожидать, соответствует формуле (2.17). 
Таким образом, полученное распределение температуры удовлетворяет 
общему уравнению баланса энтропии в звезде. 
Если зависимость теплопроводности от температуры представлена в виде 
степенной зависимости 
         (
 
    
)
 
       (    )  (2.37) 
то интегрирование в (2.31) можно провести в явной форме, в результате получим 
    
    
    
      
(    
        
   )   (2.38) 
Формула (2.38) позволяет находить поле температур      в 
приповерхностном слое звезды, если известна зависимость     . 
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Выводы 
 
Таким образом, мы имеем следующие результаты: 
1. Методами неравновесной термодинамики для прерывных систем 
определены выражения для производства энтропии в зоне термоядерных реакций, 
в области передачи тепла к фотосфере и в самой фотосфере, удовлетворяющие 
уравнению баланса энтропии звезды. 
2. Показано, что приближѐнно об интегральном производстве энтропии 
звезды можно судить по потоку энтропии излучения за еѐ пределы. 
3. Получено распределение температуры в приповерхностном слое звезды, в 
котором передача тепла осуществляется механизмом теплопроводности. 
Показано, что именно в этом слое реализуется основная часть производства 
энтропии звезды. 
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ГЛАВА 3. МЕТОДИКА ОПРЕДЕЛЕНИЯ ТЕПЛОФИЗИЧЕСКИХ 
ХАРАКТЕРИСТИК ЗВЕЗД ПО ЭКСПЕРИМЕНТАЛЬНЫМ 
ДАННЫМ АСТРОНОМИЧЕСКИХ НАБЛЮДЕНИЙ 
 
 
 
3.1 Автоматизация расчета 
 
 
 
В базах данных шаровых и рассеянных скоплений [21-23] содержатся 
весьма обширные объемы фотометрических данных. В одном скоплении может 
быть свыше 10 тысяч звезд, для каждой из них может быть приведена 
фотометрическая информация из нескольких источников. Также для многих звезд 
скоплений приводятся данные о вероятности их принадлежности к этим 
скоплениям. Для оптимизации работы с большими объемами астрофизических 
данных, расчета на их основе теплофизических параметров и их статистического 
анализа был подготовлен ряд программных инструментов [97-99], позволяющих 
существенно упростить и ускорить выполнение этих операций. [22, 21, 23] [97, 98, 99] 
 
Программа Star Clusters (расчет теплофизических параметров звезд 
рассеянных и шаровых скоплений) 
Программный комплекс Star Clusters [97] позволяет в автоматическом 
режиме производить загрузку и анализ фотометрических данных для звезд 
рассеянных и шаровых скоплений из баз WEBDA [22, 23] и ESPG [21] , а также из 
иных источников, данные которых преобразованы в файлы книги Excel, либо в 
специально разработанные файлы программного комплекса с расширением *.sc. В 
столбцы файла Excel при этом должны быть помещены исходные 
фотометрические данные в определенной последовательности. Файлы с 
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расширением *.sc программы могут быть созданы и отредактированы при 
помощи имеющегося в Star Clusters модуля редактирования. Программа написана 
на языке C#. Для сбора данных проекта WEBDA [22] использован модуль HTML 
Aggile Pack [100].  Область применения программы: теплофизика и астрофизика. 
Программа вычисляет на основе показателя цвета, видимой звездной 
величины и интегральных параметров звездного скопления (избыток цвета, 
модуль расстояния, металличность) при помощи различных методик [60-67] 
значения эффективной температуры, светимости, полного производства энтропии 
звезд (3.1) (с учѐтом производства энтропии в фотосфере):  [60, 61, 62, 63, 64, 65, 66, 67] 
effT
L
3
4
 . (3.1) 
Помимо полного производства энтропии, программа также позволяет 
находить удельное с единицы объема производство энтропии звезды V .  Введем 
среднее удельное с единицы объема производство энтропии как (3.2)  


V , (3.2) 
где   - объем звезды. Используя (3.1), получим (3.3) 
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Пользуясь формулой Стефана-Больцмана выразим радиус 
2
1
4 effT
L
R 

. (3.4) 
Подставляя выражение для R  (3.4) в (3.3), получим 
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Также программа позволяет находить удельное производство энтропии с 
единицы массы (3.6): 
M
M

 , (3.6) 
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где M – масса звезды, алгоритм определения которой с использованием 
программы IsoMass [98] представлен в конце раздела 3.1. 
Расчет основных теплофизических параметров производится при помощи 
формул и методик, приведенных в 1 и 3 главах. При помощи (1.16)-(1.19) 
получается поправленный показатель цвета (B-V)0 и абсолютная звездная 
величины MV. Класс звезды определяется при помощи калибровок 
спектрофотометрических данных [68, 69]. Формула (1.24) используется для 
расчета светимости. Для расчета Teff и BC используются методики (1.9)-(1.15), 
(1.21) и (1.22). При помощи (3.1), (3.5) и (3.6) производится расчет полного и 
удельного производства энтропии как с единицы объема, так и с единицы массы. 
Алгоритм расчета представлен на Рисунке 3.1. 
 
 
Рисунок 3.1 – Алгоритм расчета теплофизических параметров звезд на основе 
данных фотометрии в программном комплексе Star Clusters 
 
В качестве исходных данных возможен выбор как CCD, так и 
фотоэлектрической фотометрии, а также их комбинации. 
Имеется возможность построения гистограмм распределения 
теплофизических параметров звезд с выбором произвольного количества 
интервалов и ограничений. Рассчитываются значения эксцесса, среднего, 
асимметрии, дисперсии, моды и медианы. 
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Программа позволяет строить диаграмму Герцшпрунга – Рассела в 
координатах светимость - эффективная температура с выбором различных 
методов шкалирования для L и Teff. 
Имеется возможность усреднения фотометрических данных одних и тех же 
звезд, содержащихся в разных звездных каталогах, а также выбора фотометрии 
для звезды из каталога по дате его публикации (из наиболее свежего каталога). 
Результаты работы в программе сохраняются в отдельные файлы. 
Данное программное обеспечение используется для изучения 
теплофизических свойств рассеянных и шаровых звездных скоплений. 
Программа моделирования набора фотометрических данных звездного 
скопления заданного возраста 
Для сравнения расчета теплофизических параметров звезд на основе 
опытных данных с теоретическими выборками звездных скоплений их возрастов 
и металличностей был написан программный комплекс Star Clusters Modeling 
(SCM) [99]. Ниже приведены используемые при его написании принципы и 
решаемые с помощью этой программы задачи. 
Как известно, распределение звезд в некоторой области пространства по 
массе (и, следовательно, светимости) подчиняется закону начальной функции 
масс (НФМ) [78-80]. [78, 79, 80] 
Начальная функция масс – это эмпирическая функция, которая описывает 
распределение масс звѐзд (а, следовательно, и их светимостей, поскольку масса-
светимость связаны соотношением [19, 88]) в элементе объѐма с точки зрения их 
начальной массы (масса, с которой они сформировались). Эта функция также 
хорошо описывает распределение звезд по массе в отдельно взятом звездном 
скоплении. 
В  The Padova database of evolutionary tracks and isochrones [101], которая 
имеет удобный web-интерфейс [102], содержатся изохроны звездных скоплений 
различных возрастов и металличностей. Также для каждой точки изохроны 
приводится теоретическое значение НФМ различных авторов [78-80]. [78, 79, 80] 
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Поэтому, зная значение НФМ для различных участков изохроны [101, 102] 
– мы можем нанести на нее с учетом НФМ модельные звезды (их 
фотометрические данные) таким образом, чтобы они подчинялись закону их 
распределения по НФМ в звездном скоплении. 
Конкретный вид функции НФМ из [78-80] выбирается пользователем 
вручную. Также пользователем задается желаемое общее число звезд в 
скоплении. [78, 79, 80] 
Для работы программы используются данные моделей изохрон из [101, 
102]. Производится разбиение выборки точек изохроны возраста скопления на 
равные интервалы по массе. Для каждого интервала определяется значение НФМ 
одним из методов [78-80], на основе которого далее определяется число звезд Ni, 
которое должно быть расположено в интервалах различных масс.  [78, 79, 80] 
Последовательно в каждом интервале выборка точек изохрон с известной из 
[101, 102] фотометрией дополняется аналогичными, пока не достигнет Ni. В 
результате получается максимально приближенный к опытным данным звездного 
скопления заданного возраста, металличности и числа звезд набор 
фотометрических данных, распределение звезд в котором подчиняется заданной 
НФМ. Затем, используя этот набор, может быть произведен расчет и 
статистический анализ теплофизических параметров моделей звездных скоплений 
(например, при помощи программы Star Clusters). Этот набор может быть 
использован для сравнения с опытными данными скоплений - для определения 
того, на сколько теоретическое распределение звезд в определенном скоплении на 
основе НФМ [78-80] соответствует реальным данным. Кроме того, он позволяет в 
некотором приближении изучить распределение теплофизических параметров 
слабых звезд, результаты измерения которых в настоящее время отсутствуют.  [78, 79, 80] 
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Программа определение массы и других параметров звездного 
скопления с использованием модельных данных их теоретической изохроны 
Некоторые параметры звезд, такие, например, как их масса, достаточно 
сложно найти с удовлетворительной точностью из результатов прямых 
измерений, поскольку соотношение масса-светимость применимо лишь для звезд, 
которые еще не успели покинуть главную последовательность. В то же время 
результаты численных экспериментов в теории эволюции звезд (основные 
результаты расчета эволюции звезд обычно представляют в виде эволюционных 
треков - графиков, определяющих изменение светимости и поверхностной 
температуры (или радиуса) звезды заданной массы с течением времени) 
позволяют в некотором приближении установить соответствие между массой 
звезды и ее положением на определенном участке ГР-диаграммы. Для этого 
используются теоретические изохроны (линии положения точек эволюционных 
треков, которые определяют параметры звезд разной массы, но прошедших 
эволюционный путь за одно и то же время). 
Приведенные в [101, 102]  теоретические изохроны могут быть построены 
на ГР в различных фотометрических координатах, например, показатель цвета (B-
V)0 – абсолютная звездная величина MV. Для каждой точки изохроны в [101, 102] 
заданного возраста и металличности приведены рассчитанные теоретически 
масса, Teff, сила тяжести и L. Поэтому существует возможность в некотором 
приближении определить эти параметры реального звездного скопления с 
использованием его изохроны. Суть этого метода заключается в том, что реальное 
скопление и его изохрона наносятся на одну ГР-диаграмму (например, в 
координатах (B-V)0–MV), затем для каждой точки реального скопления находится 
на плоскости ГР ближайшая к ней точка ее теоретической изохроны. 
Теоретические параметры этой ближайшей к реальной звезде точки изохроны (ее 
теоретическая масса, Teff, сила тяжести  и L) могут считаться в некотором 
приближении параметрами реальной звезды. 
Для решения этой задачи (нахождения массы, Teff, сила тяжести  и L) была 
создана программа IsoMass [98], которая предназначена для определения по 
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теоретической изохроне скопления его массы, силы тяжести, Teff и L звезд, для 
которых известна их BV-фотометрия, возраст и металличность (последние два 
параметра необходимы для построения теоретической изохроны скопления). 
Определение этих величин производится путем сопоставления ГР-диаграммы 
звездного скопления и его изохроны, полученной из [101, 102], и построенных в 
одних и тех же фотометрических координатах (в работе использованы (B-V)0–MV). 
Для этого при помощи известных поправочных коэффициентов для опытных 
фотометрических BV-данных скопления рассчитываются поправленный 
показатель цвета (B-V)o и видимая звездная величина MV. 
Затем программа для каждой точки опытных данных осуществляет поиск 
соответствующей ей ближайшей точки изохроны в координатах (B-V)o-MV и 
присваивает соответствующие ей значения начальной Mini и актуальной Mact масс, 
силы тяжести, светимости L и эффективной температуры Teff реальной звезде. 
Имеется возможность расчета теплофизических параметров звезд на основе 
полученных данных (полного производства энтропии, удельного производства 
энтропии как с единицы объема, так и с единицы массы). Также различными 
способами может быть рассчитан радиус и объем звезд (как на основе 
соотношений для T и L (1.23), так и на основе силы тяжести и Mact). Производится 
статистический анализ полученных результатов. 
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3.2 Тестирование программ и расчет ошибок получаемых с их помощью 
данных 
 
 
 
Сравнение данных Teff и BC с эталонными звездами 
В [103] приведены значения фотометрии, эффективной температуры и 
болометрической поправки для нескольких эталонных звезд различных классов. 
На основе этих фотометрических данных [103] с использованием программы Star 
Clusters [97] были получены соответствующие эффективные температуры и 
болометрические поправки, рассчитанные при помощи калибровочных 
зависимостей различных авторов [61, 63, 65-67]. Расчет ошибок их отличий от 
данных [103] представлен в таблице 3.1 для Teff и в таблице 3.2 для BC. [61, 63, 65, 66, 67] 
Как видно из таблицы 3.1, ошибка определения эффективной температуры 
существенно возрастает в областях Teff выше 10000 К и ниже 4000 К как для звезд 
главной последовательности, так и для звезд гигантов и супергигантов. В 
областях Teff от 4000 K до 10000 K ошибка не превышает 11%, в то время как для 
звезд с температурой 40000 K может достигать 40% и более. А для звезд с Teff 
ниже 2800 K ошибка превышает 30%. Таким образом, самая большая ошибка 
определения Teff для самых горячих и самых холодных звезд, в то время как для 
звезд с температурой, близкой к температуре Солнца – она минимальна. 
Ошибка определения болометрической поправки по калибровке Torres  
(2010) [63] также существенно возрастает в областях Teff выше 10000 К и ниже 
4000 K как для звезд главной последовательности, так и для звезд гигантов  и 
супергигантов. Калибровка Torres  (2010) [63] является более универсальной, 
покрывая диапазон всех рассматриваемых классов звезд. 
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Таблица 3.1 - Ошибки сравнения данных, получаемых при помощи калибровок 
Teff, с эталонными звездами. ―-‖ означает, что калибровка не применима для 
данного типа звезд 
Класс 
звезды 
Эталонная 
Teff (K)  
[103] 
Teff(K),рассчитанные по калибровкам и их относительные ошибки (  , %) 
Torres (2010) 
[63] 
Cameron R. 
(1998) [67] 
Soderblom et 
al. (1993) [65] 
Ramirez et al. 
(2005) [61] 
Valenti et al. 
(2005) [66] 
Teff δT, % Teff    Teff    Teff    Teff    
ГП 
2800 3693 31.91 3216 14.86 - - 3640 30.00 - - 
3480 4070 16.96 3599 3.42 - - 3897 11.99 - - 
4130 4518 9.40 4261 3.16 4215 2.06 4353 5.41 - - 
4900 5069 3.46 5107 4.23 4899 0.01 4980 1.62 5068 3.43 
5520 5559 0.71 5751 4.19 5513 0.13 5510 0.18 5658 2.50 
6030 5965 1.08 6199 2.81 5967 1.04 5919 1.84 6031 0.01 
6580 6633 0.80 6851 4.12 6655 1.13 6594 0.21 6528 0.80 
7400 7373 0.36 7525 1.69 7383 0.23 7424 0.32 - - 
8500 8223 3.26 8213 3.38 - - 8468 0.37 - - 
9900 9530 3.74 8907 10.03 - - 9813 0.88 - - 
15500 14205 8.36 14361 7.35 - - 12363 20.24 - - 
28000 36898 31.78 32790 17.11 - - 16626 40.62 - - 
40000 56724 41.81 - - - - 18360 54.10 - - 
Гиганты 
3200 3773 17.91 - - - - 3801 18.79 - - 
3800 4137 8.86 - - - - 4114 8.25 - - 
4500 4713 4.73 - - - - 4679 3.97 4509 0.21 
5000 5160 3.20 - - - - 5134 2.69 5192 3.85 
5600 5718 2.11 - - - - 5667 1.20 5813 3.81 
Супер 
гиганты 
3500 3456 1.25 - - - - - - - - 
4100 4227 3.10 - - - - - - - - 
4850 4845 0.10 - - - - - - 4540 6.38 
5700 5649 0.90 - - - - - - 5658 0.73 
7000 7058 0.83 - - - - - - - - 
12000 10291 14.24 - - - - - - - - 
30000 28421 5.26 - - - - - - - - 
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Таблица 3.2 - ошибки сравнения данных, получаемых при помощи калибровок 
BC, с эталонными звездами. ―-‖ означает, что калибровка не применима для 
данного типа звезд 
Класс 
звезды 
Эталонная 
T  
[103] 
Эталонная 
BC  
[103] 
BC, рассчитанные по  
калибровкам авторов и 
их абсолютные ошибки 
(∆ BC) 
Torres  
(2010) [63] 
Cameron R. 
(1998) [67] 
BC ∆BC BC ∆BC 
ГП 
2800 -2.3 -1.73 0.57 -2.60 0.30 
3480 -1.19 -1.02 0.17 -1.81 0.62 
4130 -0.6 -0.59 0.01 -0.95 0.35 
4900 -0.19 -0.28 0.09 -0.39 0.20 
5520 -0.07 -0.12 0.05 -0.18 0.11 
6030 -0.03 -0.05 0.02 -0.11 0.08 
6580 0.01 0.00 0.01 -0.08 0.09 
7400 -0.06 0.00 0.06 -0.11 0.05 
8500 -0.12 0.00 0.12 -0.17 0.05 
9900 -0.4 -0.15 0.25 -0.26 0.14 
15500 -1.5 -1.11 0.39 -1.21 0.29 
28000 -2.8 -3.53 0.73 -3.37 0.57 
40000 -4 -4.72 0.72 - - 
Гиганты 
3200 -1.6 -1.54 0.06 - - 
3800 -0.9 -0.94 0.04 - - 
4500 -0.5 -0.46 0.04 - - 
5000 -0.2 -0.24 0.04 - - 
5600 -0.03 -0.09 0.06 - - 
Супер 
гиганты 
3500 -1.2 -2.46 1.26 - - 
4100 -0.7 -0.84 0.14 - - 
4850 -0.3 -0.38 0.08 - - 
5700 -0.1 -0.10 0.00 - - 
7000 -0.1 0.00 0.10 - - 
12000 -0.5 -0.31 0.19 - - 
30000 -3 -2.74 0.26 - - 
 
На Рисунке 3.2 представлены зависимости относительных ошибок 
калибровок Teff для звезд главной последовательности в диапазоне 4000 K <Teff < 
10000 K. 
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Рисунок 3.2 - зависимости относительных ошибок калибровок Teff звезд главной 
последовательности в диапазоне 4000 K <Teff < 10000 K. 
 
На Рисунках 3.3 и 3.4 представлены зависимости относительных ошибок 
калибровок Teff звезд гигантов и супергигантов, соответственно. 
 
  
Рисунок 3.3 - зависимости относительных ошибок калибровок Teff звезд-гигантов 
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Рисунок 3.4 - зависимости относительных ошибок калибровок Teff звезд-
супергигантов 
 
Вероятно, значения ошибки калибровки Ramirez & Melendez (2005) [61] 
получились несколько завышены, поскольку данная калибровка также учитывает 
показатель  металличности [Fe/H], который, однако, не приводится для эталонных 
звезд в [103]. 
Видно, что для значительной части звезд применима и показывает 
наилучший результат калибровка Teff Torres (2010) [63] и Ramirez & Melendez 
(2005) [61]. Кроме того, калибровка Ramirez & Melendez (2005) [61] учитывает 
влияние показателя металличности [Fe/H], который, к сожалению, не учитывался 
в настоящем сравнении. 
На Рисунке 3.5 представлены зависимости абсолютных ошибок калибровок 
BC звезд главной последовательности в диапазоне 4000 K <Teff < 10000 K. 
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Рисунок 3.5 - зависимости абсолютных ошибок калибровок BC звезд главной 
последовательности в диапазоне 4000 K <Teff < 10000 K. 
 
На Рисунках 3.6 и 3.7 представлены зависимости относительных ошибок 
калибровки BC Torres (2010) [63] звезд гигантов и супергигантов, соответственно 
(калибровка BC Ramirez & Melendez (2005) [61] не применима для данных классов 
звезд). 
 
 
 
Рисунок 3.6 - зависимости абсолютных ошибок калибровки BC для звезд-гигантов 
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Рисунок 3.7 - зависимости относительных ошибок калибровки BC звезд-
супергигантов 
 
Таким образом, наиболее широкой областью применимости обладает 
калибровка Torres (2010) [63]. Она же показывает наилучший результат для 
значительной части звезд главной последовательности. 
Для обработки астрофизических данных и расчета из них Teff далее решено 
использовать калибровку Casagrande et al. (2010) [60], являющуюся 
усовершенствованным вариантом калибровки Ramirez & Melendez (2005) [61], 
которая, как и Ramirez & Melendez (2005) [61], также учитывает влияние 
показателя металличности на температуру. Но поскольку калибровка Casagrande 
et al. (2010) [60] применима лишь для звезд ГП и субгигантов, а Ramirez & 
Melendez (2005) [61] – для звезд ГП и гигантов, то в тех областях, где не 
применима калибровка Casagrande et al. (2010) [60] – будет использоваться 
калибровка Ramirez & Melendez (2005) [61].  А для тех звезд, для которых не 
известен показатель металличности, либо не применима калибровка Casagrande et 
al. (2010) [60] и Ramirez & Melendez (2005) [61], а также для звезд-супергигантов – 
будет использоваться универсальная калибровка Torres (2010) [63], являющаяся 
улучшенным вариантом калибровки Flower (1996) [62]. 
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Для расчета болометрической поправки будет использоваться калибровка 
Torres (2010) [63], охватывающая практически все исследуемые классы звезд и 
дающая наилучший результат для значительной части звезд главной 
последовательности. 
Ошибки от точности калибровок 
Точность определения температуры (среднеквадратическая ошибка) по 
калибровке Ramirez & Melendez (2005) [61], приводимая в работе [61], составляет 
88 K для звезд главной последовательности и 51 K для звезд-гигантов при расчете 
температуры из показателя цвета (B-V).  Среднеквадратическая ошибка 
определения Teff по калибровке Casagrande et al. (2010) [60], приводимая в его 
работе, составляет 73 K при расчете температуры из  показателя цвета (B-V). 
Исходя из этих данных был произведен расчет влияния точности 
калибровок температуры на конечные теплофизические данные (Ʃ и ƩV) для 
нескольких звезд одного их самых известных и хорошо изученных рассеянных 
скоплений - NGC 188 (для которого имеются фотометрические данные для 
большинства звезд различных классов). Результаты приведены в Таблице 3.3. 
Видно, что относительная ошибка от погрешности калибровок Teff вне 
зависимости от класса звезды не превышает 3% для Σ и не превышает 12% для ΣV. 
Ошибки от точности фотометрии и BC 
Покажем теперь, как зависят ошибки конечных теплофизических величин 
от точности фотометрии и BC. 
В работе использовались только данные, среднеквадратическая ошибка 
точности фотометрических данных B и V которых не превышает 0.02 звездной 
величины. 
Калибровка BC Torres (2010) [63] построена на данных из нескольких 
источников, приведенных в [62], среднеквадратическая ошибка BC большей части 
звезд которых (90%) не превышает 0.1. 
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Таблица 3.3 - Относительные ошибки определения Ʃ и ƩV от погрешности 
калибровок Teff 
N Класс звезды Метод расчета Teff Teff δƩ,% δƩv,% 
221 ГП Ramirez & Melendez (2005) [61] 3919 2.25 11.23 
551 ГП Ramirez & Melendez (2005) [61] 4106 2.14 10.72 
1001 Гигант Ramirez & Melendez (2005) [61] 4753 1.07 5.37 
1003 ГП Casagrande et al. (2010) [60] 6653 1.10 5.49 
1069 Гигант Ramirez & Melendez (2005) [61] 4484 1.14 5.69 
2044 ГП Casagrande et al. (2010) [60] 5836 1.25 6.26 
2051 Гигант Ramirez & Melendez (2005) [61] 4658 1.10 5.48 
2179 Субгигант Casagrande et al. (2010) [60] 4904 1.49 7.44 
2383 ГП Ramirez & Melendez (2005) [61] 3957 2.22 11.12 
3140 Гигант Ramirez & Melendez (2005) [61] 4877 1.05 5.23 
4130 ГП Casagrande et al. (2010) [60] 4349 1.68 8.39 
12931 Субгигант Casagrande et al. (2010) [60] 5118 1.43 7.13 
13323 ГП Casagrande et al. (2010) [60] 5810 1.26 6.28 
14361 ГП Casagrande et al. (2010) [60] 4417 1.65 8.27 
15246 ГП Casagrande et al. (2010) [60] 4312 1.69 8.47 
15701 ГП Ramirez & Melendez (2005) [61] 3874 2.27 11.36 
 
Рассчитанные ошибки Teff, L, Ʃ и ƩV для некоторых звезд скопления NGC 188 
представлены в Таблице 3.4. 
Таким образом, относительная ошибка производства энтропии от точности 
фотометрических данных существенно зависит от температуры и светимости 
звезд. Для звезд с температурой от 4000 К до 6000 K ошибка для Teff, L,  Σ и ΣV не 
превышает, соответственно, 2%, 4%, 6% и 11%; для звезд с температурой в 
диапазоне от 6000 К до 8500 К - не превышает, соответственно, 4%, 5%, 8% и 
18%. Для звезд с температурой в диапазоне от 8500 К до 10000 К ошибка 
оказывается не выше, соответственно, 9%, 5%, 13% и 43%, а для звезд с 
температурой более 12000 K величина ошибки превышает 12%, 7%, 18% и 59%, 
соответственно. Для звезд, температура которых ниже 3400 К величина ошибки 
также оказывается выше – более 5%, 17%, 22% и 32% для Teff, L, Σ и ΣV, 
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соответственно. Таким образом, наименьшая ошибка определения Σ и ΣV для 
звезд, температура которых близка к солнечной. 
 
Таблица 3.4 - Относительные ошибки определения Teff, L, Ʃ и Ʃv от погрешности 
определения фотометрии 
Скопление N 
Класс 
звезды 
Метод расчета Teff Teff, K 
δT,
% 
δL,
% 
δƩ,
% 
δƩv,
% 
NGC 188 8 Гигант Torres (2010) 3381 5 17 21 31 
NGC 188 221 ГП Ramirez et al. (2005) 3919 1 4 5 9 
NGC 188 133 ГП Casagrande et al. (2010) 5231 2 4 5 10 
NGC 869 413 ГП Torres (2010) 8145 3 4 7 17 
NGC 869 586 ГП Torres (2010) 9262 5 4 8 26 
NGC 869 1162 Супергигант Torres (2010) 9759 8 4 12 41 
NGC 869 1261 Супергигант Torres (2010) 9982 8 4 12 43 
NGC 869 930 Гигант Torres (2010) 11679 9 6 15 50 
NGC 869 1133 Супергигант Torres (2010) 12288 11 7 18 58 
NGC 869 491 ГП Torres (2010) 14851 15 8 23 78 
NGC 188 2091 ГП Torres (2010) 20230 21 12 33 112 
NGC 869 782 Супергигант Torres (2010) 22340 19 10 29 99 
NGC 869 662 Супергигант Torres (2010) 26437 21 13 34 110 
 
Основная масса исследуемых звезд (90%) имеет Teff от 4800 К до 10000 К, 
поэтому ошибка для большей части звезд (90%), исследуемых в работе, не 
превышает 9%, 5%, 13% и 43% для Teff, L, Σ и ΣV, соответственно. 
 
Определение ошибок различных каталогов фотометрических данных 
В WEBDA [22] для значительной части звезд скоплений существует 
несколько каталогов фотометрических данных различных авторов. Может так 
получиться, что для одной и той же звезды фотометрия приведена в двух и более 
каталогах. В этой связи возникает необходимость определить подход к отбору и 
усреднению данных из различных каталогов, что должно несколько улучшить 
качество получаемой фотометрии звезд. 
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Такая работа была проделана для усреднения данных следующих 5 
фотометрических каталогов WEBDA [22] рассеянного скопления NGC 188: 
1. Platais et al. (2003) [40]: BV CCD-фотометрия для приблизительно 8000 
звезд ярче V = 21, полученных при помощи the Mayall 4m telescope в Kitt Peak 
National Observatory (KPNO). 
2. Stetson et al. (2004) [42]: BVRI CCD-фотометрия, полученная при помощи 
1.8-метрового телескопа в the Dominion Astrophysical Observatory (DAO).   
Некоторые данные в этот каталог были добавлены из независимых публичных 
архивов. 
3. Sarajedini et al. (1999) [41]: высокоточная UBVRI CCD-фотометрия, 
полученная при помощи 0.9-метрового телескопа в KPNO. 
4. Eggen & Sandage (1969) [43]: UBV фотоэлектрическая фотометрия, 
полученная с использованием 200-дюймового телескопа в the MountStromlo and 
Siding Spring Observatories.  
5. Krusberg & Chaboyer (2006) [44]: UBVI CCD-фотометрия, полученная в 
MDM Observatory с использованием 1.3-метрового телескопа McGraw-Hill. 
Поясним суть использовавшегося для усреднения этих каталогов подхода. 
Множество звездных каталогов содержат такие базовые астрофизические 
параметры, как эффективная температура, сила тяжести, металличность и другие 
величины, используемые в исследованиях галактик, звездных скоплений и 
отдельных звезд. Такие каталоги базируются на различных наблюдательных 
данных, полученных при помощи разных методов. 
Очевидно, что ошибки астрофизических параметров в различных каталогах 
(а иногда и в тех же) отличаются и часто приводятся с недостаточной точностью. 
В работе [104] были предприняты серьезные усилия для создания обширного и 
гомогенного каталога эффективных температур Teff, сил тяжестей и 
металличностей [Fe/H], покрывающего всю ГР-диаграмму и весь диапазон 
металличности.  Такие гомогенные каталоги астрофизических параметров могут 
быть также использованы для отбора звезд, которые могли бы использоваться для 
калибровки данных в спектральных или фотометрических обзорах галактики. 
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Собирая каталоги параметров звезд, авторы обычно начинают с приведения 
всех источников данных к единому каталогу со ссылками на источники, однако, 
следующие шаги во многих случаях отличаются. В двух работах [105] и [106] 
представлены обширные скомпилированные каталоги публикуемых значений 
[Fe/H], подготовленные путем усреднения данных с весами, полученными из 
остатков. Такие процедуры могут быть эффективны только в случае, когда 
доступны 3 или более значения параметра для одной и той же звезды. 
Для группы звездных каталогов с некоторыми одними и теми же звездами в 
[107] были вычислены дисперсии отклонений и приведены ссылки на основной 
каталог, который позволяет назначить некоторые веса для каждого каталога и 
собрать взвешенные данные Teff, сил тяжестей и [Fe/H]. Когда ошибка одного 
выбранного каталога известна, внешняя ошибка других гомогенных независимых 
каталогов может быть оценена путем сравнения данных между собой. Такой 
подход был использован некоторыми авторами [108]. 
Примеры более производительных подходов, когда берутся тройки 
гомогенных каталогов с одинаковыми звездами, и внешние ошибки некоторых 
каталогов оцениваются из сравнений данных между собой, могут быть найдены в 
[109] для B, V фотометрии и в [110] для собственных движений. В таком подходе 
в [111] применена специальная техника для металличностей, где в каждой тройке 
каталогов назначены некоторые соответствующие веса на основе дисперсий 
отклонений для каждой пары каталогов (для общих звезд всех трех каталогов и 
для звезд, общих только для двух отдельных каталогов). В работе [112] 
использовалась улучшенная техника, которая определяет внешние ошибки 
каталогов путем решения линейных уравнений (с дисперсиями отклонений как 
функцией ошибки) при помощи метода наименьших квадратов, когда число 
каталогов с одинаковыми звездами превышает 3. 
В настоящей диссертационной работе эта техника была использована для 
оценки внешних ошибок фотометрии для пяти вышеупомянутых независимых 
каталогов (рассматривались все возможные тройки каталогов). Результатом этой 
работы явился усредненный каталог, в котором приведены значения фотометрии 
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для каждой звезды с весами (которые обратно пропорциональны квадрату 
рассчитанных ошибок каталогов), полученными из сравнения данных в них 
между собой. Эффективная температура звезд из усредненного каталога 
рассчитана при помощи калибровки [60]. 
Более детально методика усреднения данных представлена ниже. 
Пусть 𝑋  означает интересующую нас величину в i-м каталоге (измеренную 
независимо). Если мы желаем получить оценку измеренной величины, то мы 
должны принять веса    посредством следующего выражения: 
  𝑋      𝑋                 (3.7) 
где n – номер каталога. Простейший статистический анализ показывает, что веса 
должны быть обратно пропорциональны квадратам ошибок: 
   
 
  
                     
 
   
  (3.8) 
Оценкой взвешенного среднего является:  
?̅?  
∑𝑋   
∑  
  (3.9) 
Из этого выражения получается универсальная величина. 
Стандартная ошибка взвешенного значения равна: 
  ̿  √
 
∑  
  (3.10) 
В случае использования каталогов астрофизических параметров звезд, для 
многих источников ошибки либо неизвестны, либо неточны. Поэтому прямой 
простейший подход, усредняющий каталоги, используя их опубликованные 
ошибки, во многих случаях не является эффективным. 
Однако, имеется возможность оценить прежде всего ошибки каталогов 
через сравнения данных между собой (если используемые каталоги гомогенны и 
статистически независимы). 
Таким образом, мы должны принять дисперсии отклонений для каждой 
пары каталогов. Скажем, для каталога 1 и 2 это имеет вид: 
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∑ (𝑋    𝑋   )
  
   
   
  (3.11) 
где N – это общее число звезд; другие подобные величины (   
 и так далее)  - 
должны быть рассчитаны для всех таких каталогов. Правило    применяется к 
данным для исключения выбросов. Из правила сложения дисперсий (общая 
дисперсия равна сумме средних внутригрупповых и межгрупповых дисперсий) 
мы можем записать: 
   
    
    
   (3.12) 
   
    
    
   (3.13) 
   
    
    
   (3.14) 
для каталогов 1, 2, 3 и т.д. 
Если имеется три каталога с некоторыми общими звездами, то ошибки 
могут быть получены из этих дисперсий отклонений. Если имеется более, чем три 
каталога с общими звездами, то мы решаем эти линейные уравнения методом 
наименьших квадратов, чтобы получить ошибки каталогов. 
Другая возможность получения ошибок - использование только пар 
каталогов, в которой применяется условие, что ошибка    Каталога 1 
(принимаемого в качестве базового каталога) известна заранее (она, возможно, 
уже была определена используя подход, описанный ранее). Затем ошибки 
Каталогов 2, 3 и т.д. могут быть вычислены из соответствующих дисперсий 
отклонений в форме: 
  
     
    
    (3.15) 
  
     
    
   (3.16) 
В конечном счете, полученные ошибки каталогов могут быть подставлены в 
уравнение (3.8) для получения весов и формирования усредненного гомогенного 
каталога параметров с использованием этих весов в уравнениях (3.9) и (3.10). 
Таким образом, в работе были выбраны и проверены на однородность 5 
каталогов фотометрических данных рассеянного скопления NGC 188. Используя 
вышеизложенный подход, выборки BV-фотометрии этих каталогов сравнивались 
между собой, были удалены систематические различия и определены внешние 
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ошибки выборок из взаимного сравнения данных, которые представлены в 
Таблице 3.5. Также в Таблице 3.5 представлены для сравнения опубликованные 
ошибки некоторых каталогов (авторы которых их привели в своих работах). 
 
Таблица 3.5 – Ошибки определения (B–V)0 и V0 каталогов 1-5. Для сравнения 
также представлены опубликованные ошибки для некоторых каталогов (в скобках 
приведено число усредненных значений для них) 
Параметр Кат. 1 Кат. 2 Кат. 3 Кат. 4 Кат. 5 
e(B–V)0 0.010 0.007 0.008 0.024 0.004 
Опубликованные авторами e(B–V)0 
0.007 
(294) 
0.017 
(224) 
0.016 
(228) - - 
eV0 0.008 0.013 0.009 0.042 0.009 
Опубликованные авторами eV0 
0.004 
(294) 
0.013 
(224) 
0.011 
(228) - - 
 
Гомогенизированный каталог BV-фотометрии (усреднѐнный с весами, 
обратно пропорциональными этим ошибкам), рассчитанной Teff и ее ошибкой на 
основе гомогенизированных показателей цвета получен в настоящей работе и 
опубликован в [113]. Значения ошибок для показателя цвета и видимой звездной 
величины гомогенизированного каталога получились, соответственно, e(B–V)0_hom 
= 0.006 и eV0_hom = 0.007. Видно, что ошибки определения фотометрических 
параметров, полученнные на основе сравнения данных каталогов между собой, 
достаточно близки к ошибкам фотометрии, приводимым авторами самих 
каталогов. 
С использованием значения модуля расстояния из работы [32] рассчитана 
абсолютная звездная величина MV и построена гомогенизированная ГР-диаграмма 
скопления NGC 188, которая представлена на Рисунке 3.8. 
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Рисунок 3.8 – Гомогенизированная ГР-диаграмма скопления NGC 188. 
Закрашенными квадратиками обозначены данные с ошибками Teff  меньше 10 K, 
крестиками – данные с большей 10 K ошибкой, кружочками обозначены звезды, 
идентифицированные как двойные в базе данных WEBDA 
 
Выводы 
 
Процесс обработки фотометрической информации для звезд рассеянных и 
шаровых скоплений автоматизирован, подготовлены программные инструменты 
для расчета теплофизических параметров звезд, в ходе их тестирования проверена 
достоверность получаемых с их помощью результатов. 
Рассчитаны ошибки определения Teff и BC звезд путем сравнения с 
эталонными данными. В результате сравнения принято решение использовать 
далее для расчета Teff звезд калибровки Casagrande et al. (2010) [60] и Ramirez & 
Melendez (2005) [61] как одни из наиболее точных и дополнительно учитывающих 
влияние показателя металличности [Fe/H]. Также будет использоваться 
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калибровка Torres (2010) [63] вне зоны применимости первых двух. Расчет BC 
будет производиться при помощи калибровки Torres (2010) [63], охватывающей 
все рассматриваемые в работе классы звезд и обладающей малой ошибкой 
определения BC для основной массы звезд главной последовательности. 
В главе также приведены полученные ошибки определения производства 
энтропии и удельного производства энтропии с единицы объема для звезд в 
зависимости от погрешности калибровки Teff и точности фотометрии. Ошибка от 
погрешности калибровки не превышает 3% для Σ и не превышает 12% для ΣV и не 
зависит от класса звезды. Ошибка от погрешности использованной в работе 
фотометрии для большинства звезд не превышает 13% для Σ и 43% для ΣV. 
Также исследовано влияние использования в работе различных каталогов 
фотометрии звезд скоплений [113] – рассчитаны ошибки нескольких звездных 
каталогов скопления NGC 188 путем сравнения их данных между собой, 
проведено усреднение данных 5 каталогов по методике, предложенной V. Malyuto 
[111]. Показано, что полученные таким образом ошибки близки к приводимым 
авторами ошибкам фотометрии, поэтому в дальнейшем фотометрия каждой 
звезды будет браться из какого-то одного актуального фотометрического 
каталога. 
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ГЛАВА 4. АНАЛИЗ ТЕПЛОФИЗИЧЕСКИХ ПАРАМЕТРОВ ЗВЕЗД 
 
 
 
4.1 Отбор исходных фотометрических данных для исследования 
 
 
 
В работе исследуются звезды главной последовательности (включая так 
называемые красные карлики), а также субгиганты, гиганты и супергиганты. Как 
хорошо известно (см. главу 1), звезды этих классов имеют существенно 
различные массы и типы термоядерных реакций. Звезды выбирались 
принадлежащими как рассеянным, так и шаровым скоплениям. 
Для расчета теплофизических характеристик звезд (светимости L, 
эффективной температуры Teff, полного производства энтропии Σ, удельного 
производства энтропии с единицы массы ΣM и с единицы объема ΣV) были 
использованы фотометрические данные по рассеянным и шаровым звездным 
скоплениям из баз данных WEBDA [22] и ESPG [21]. При отборе из WEBDA и 
ESPG скоплений для исследования использовались следующие основные 
критерии:  
1) наличие всей необходимой фотометрической информации для расчета 
полного производства энтропии и удельного производства энтропии как на 
единицу объема, так и на единицу массы; 
2)  наличие информации о вероятности принадлежности звезд к скоплению 
и о двойных звездах; 
3) ГР-диаграммы  скоплений должны хорошо аппроксимироваться 
теоретическими изохронами [76, 77, 81-85, 101, 102] соответствующего им 
возраста и металличности.  [76, 77, 81, 82, 83,  84, 85,  101, 102] 
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В результате были использованы данные об одиночных звездах, 
принадлежащих 13 рассеянным скоплениям (NGC 884, NGC 869, IC 4725, NGC 
2516, NGC 1039, NGC 3532, NGC 2099, NGC 2281, NGC 2506, NGC 2682, NGC 
188, NGC 2632, Hyades) и 2 шаровым скоплениям (NGC 6121 и NGC 6656).  
Выбирались звезды с вероятностью принадлежности звезд к скоплению больше 
0.5 и среднеквадратической ошибкой определения фотометрических величин в 
диапазоне B и V не более 0.02 звездной величины (см. главу 3). 
Общее число звезд составило: 10017 для звезд главной последовательности 
(в том числе красных карликов 64), 1018 субгигантов, 816 гигантов и 36 
супергигантов. Возраст исследованных скоплений, приведенный к 
логарифмической форме log10 (t, year): 7.10 (NGC 884), 7.28 (NGC 869), 7.83 (IC 
4725), 8.08 (NGC 2516), 8.42 (NGC 1039), 8.45 (NGC 3532), 8.54 (NGC 2099), 8.70 
(NGC 2281), 8.896 (Hyades), 8.9 (NGC 2632), 9.05 (NGC 2506), 9.41 (NGC 2682), 
9.80 (NGC 188), 10.098 (NGC 6121) и 10.103 (NGC 6656). 
Рассчитанные в работе величины для удобства анализа нормировались на 
солнечные величины, которые были рассчитаны на основе приведенных ранее 
методик и справочных данных из [74, 75, 114, 115]. Их значения оказались 
равными: Teffʘ K
210)257(  , Lʘ Вт2610)6.08.3(  , Σʘ
12210)19(  KВт ,               
ΣMʘ
11810)7.04.4(   кгKВт , ΣVʘ
31510)26(   мKВт . Эти результаты  
хорошо согласуются с данными, которые приводятся в литературе [16, 17]. 
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4.2 ГР-диаграмма исследуемых скоплений. Зависимость светимость L – 
эффективная температура Teff 
 
 
 
Как уже было сказано в главе 1 - в зависимости от места на ГР-диаграмме 
звезды относят к различным классам. На Рисунке 4.1 представлена сводная ГР-
диаграмма всех исследуемых в настоящей работе звезд скоплений.  
 
 
Рисунок 4.1 – Диаграмма Герцшпрунга-Рассела 15 рассмотренных в работе 
скоплений. Диаграмма построена в координатах: показатель цвета (B–V) – 
абсолютная звездная величина MV. Синим обозначены звезды главной 
последовательности, красным – субгиганты, черным – гиганты, черным 
(звездочки) – супергиганты. Красной пунктирной линией выделена область 
красных карликов 
Одним из вариантов ГР-диаграммы является ГР, построенная в координатах 
светимость L – эффективная температура Teff, которая является исходной 
зависимостью теплофизических параметров, исследуемой в настоящей работе. 
При помощи современных калибровок эффективной температуры и 
болометрической поправки были рассчитаны Teff и L для анализируемых в работе 
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звѐздных скоплений и построены их теплофизические ГР-диаграммы в 
координатах L -  Teff (Рисунок 4.2). Среднеквадратическая ошибка используемых 
калибровок Teff не превышает 88 К. Относительная ошибка измерения Teff и L для 
большинства исследуемых в работе звезд от погрешности определения 
фотометрии не превышает 9% и 5% для Teff и L, соответственно. Более подробно 
ошибки измерений были рассмотрены ранее в разделе 3.2 работы. 
На ГР-диаграмме хорошо прослеживаются все исследуемые в работе классы 
звезд: звезды главной последовательности (в том числе красные карлики, 
расположенные в области L от 10-3 до 10-1 Lʘ и Тeff  от 0.6 до  0.7 Teffʘ), субгиганты, 
гиганты и супергиганты. 
ГР-диаграммы в координатах L - Teff, построенные в отдельности для 
каждого из 15 исследуемых в работе скоплений, представлены в Приложении А. 
 
 
 
Рисунок 4.2 – Диаграмма Герцшпрунга-Рассела 15 рассмотренных в работе 
скоплений. Диаграмма построена в координатах: эффективная температура Teff – 
светимость L. Синим обозначены звезды главной последовательности, красным – 
субгиганты, черным – гиганты, черным (звездочки) – супергиганты. Красной 
пунктирной линией выделена область красных карликов 
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4.3 Анализ полного производства энтропии звезд 
 
 
 
Одной из важнейших величин с точки зрения неравновесной 
термодинамики является полное производство энтропии Σ в рассматриваемой 
системе. При помощи соотношения (3.1) оно было рассчитано и 
проанализировано в работе. У звезд главной последовательности ширины 
распределений значений полного производства энтропии звѐзд для шаровых и 
рассеянных скоплений значительно отличаются (Рисунок 4.3). Для шаровых 
скоплений это распределение является более узким, захватывая область меньших 
значений Σ (и, согласно (3.1), меньших светимостей). Это связано с тем, что 
шаровые скопления, в отличие от рассеянных, имеют больший возраст. 
Соответственно, звезды с большими значениями массы (и, соответственно, 
большими светимостями) в шаровых скоплениях, уже покинули главную 
последовательность, и поэтому не вошли в рассматриваемую выборку. 
 
 
Рисунок 4.3 – Гистограмма распределения значений полного производства 
энтропии Σ для звезд главной последовательности. Широкие колонки – 
рассеянные скопления, узкие – шаровые. Число звезд: 3074 и 6943 в рассеянных и 
шаровых скоплениях, соответственно 
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Гистограммы (Рисунок 4.3) это единственный случай, когда вид 
распределения для шаровых и рассеянных скоплений отличается.  Другие же 
распределения полного производства энтропии (для субгигантов, гигантов и 
супергигантов) как для шаровых, так и для рассеянных скоплений не отличаются, 
поэтому на Рисунке 4.4 приведены гистограммы объединенных выборок звезд для 
шаровых и рассеянных скоплений. Как видно, при переходе от субгигантов к 
супергигантам полное производство энтропии увеличивается, и каждый класс 
звезд занимает свой интервал, который не пересекается с соседним. Это связано с 
монотонной зависимостью производства энтропии от массы звезды. 
 
 
Рисунок 4.4 - Гистограммы распределения полного производства энтропии Σ для 
субгигантов, гигантов и супергигантов. Число звезд: 1018 субгигантов, 816 
гигантов и 36 супергигантов 
 
Полное производство энтропии существенно зависит как от светимости 
(Рисунок 4.5), так и от температуры (Рисунок 4.6). Зависимость от светимости 
очень близка к степенной. Так, для звезд главной последовательности она имеет 
вид 00.088.0  L  (R
2
 = 0.997), для субгигантов 00.010.1  L  (R
2
 = 0.987), для гигантов 
00.003.1  L  (R
2
 = 0.998) и для супергигантов 09.095.0  L  (R
2
 = 0.732). Отметим, что в 
случае супергигантов из-за небольшого количества точек статистически 
обоснованного вывода о виде зависимости сделать нельзя. 
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Рисунок 4.5 - Зависимость полного производства энтропии Σ от светимости L. 
Синим обозначены звезды главной последовательности, красным – субгиганты, 
черным – гиганты, черным (звездочки) – супергиганты 
 
 
Рисунок 4.6 - Зависимость полного производства энтропии Σ от эффективной 
температуры Teff. Синим обозначены звезды главной последовательности, 
красным – субгиганты, черным – гиганты, черным (звездочки) – супергиганты 
 
На Рисунке 4.7 представлена зависимость полного производства энтропии Σ 
от светимости L звездных скоплений различных возрастов. Зависимость 
расположения скопления от его возраста на этом графике не очевидна (в отличие 
от ГР-диаграмм звездных скоплений разных возрастов, построенных в 
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теплофизических координатах L-Teff (Приложение А), о возрасте которых можно 
судить по расположению точки поворота главной последовательности). 
 
 
Рисунок 4.7 - Зависимость полного производства энтропии Σ от светимости L 
звездных скоплений разного возраста. Цветами обозначены звездные скопления 
разного возраста: черным - NGC 884 (t = 107.1 лет), красным - NGC 884 (t = 107.83 
лет), желтым - NGC 1039 (t = 108.42 лет), зеленым - NGC 2281 (t = 108.7 лет), синим 
- NGC 2506 (t = 10
9.05
 лет), фиолетовым - NGC 188 (t = 109.8 лет), серым - NGC 
6656 (t = 10
10.103
 лет) 
 
Сравнение Рисунка 4.5 со стандартной диаграммой (Рисунок 4.2) 
показывает предпочтительность представления данных о звѐздах через 
зависимость полного производства энтропии Σ от светимости.  
1. В отличие от стандартной диаграммы расположение изображающих 
точек субгигантов, гигантов и супергигантов представляют собой непрерывный 
ряд, показывающий, что эти подмножества есть просто условное разбиение масс 
и, соответственно, светимостей на три диапазона. 
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2. Использование двух логарифмических шкал позволяет непосредственно 
продемонстрировать степенной характер зависимости Σ от светимости, что 
соответствует линейному графику, удобному для анализа. 
Ещѐ одним преимуществом использования производства энтропии для 
характеристики неравновесных процессов в звѐздах является то, что полное 
производство энтропии всей системы представимо в виде суммы по еѐ частям. 
Поэтому целесообразно для характеристики процессов в звезде иметь дело с 
производством энтропии на единицу массы или единицу объѐма. Эти 
характеристики будут рассмотрены в двух следующих разделах. 
 
 
Рисунок 4.8 – Зависимость полного производства энтропии Σ от возраста 
скоплений. Вертикальные линии представляют звездные скопления разного 
возраста. Выборка из рассчитанных значений каждого скопления рассматривалась 
в рамках доверительного интервала 90 % (отбирались по 45% измерений больше 
и меньше медианы) 
 
На Рисунке 4.8 показана зависимость полного производства энтропии от 
возраста для 11 рассеянных (NGC 884, NGC 869, IC 4725, NGC 2516, NGC 1039, 
NGC 3532, NGC 2099, NGC 2281, NGC 2506, NGC 2682, NGC 188) и 2 шаровых 
  
92 
(NGC 6121 и NGC 6656) скоплений, расстояние до которых находится в пределах 
от 346 до 3460 парсек. 
Полное производство энтропии у скоплений в процессе их старения 
уменьшается. Также несколько уменьшается разброс данных. Объяснением этого 
явления может служить то, что доля высокотемпературных звезд в скоплении (для 
которых полное производство энтропии максимально – см. Рисунок 4.6) 
сокращается. 
 
 
 
4.4 Исследование производства энтропии звезд с единицы массы 
 
 
 
Так как для определения массы звезды необходимо использование ее 
теоретической модели (в настоящей работе масса определялась при помощи 
моделей теоретических изохрон исследуемых скоплений [76, 77, 81-85, 101, 102], 
см. главу 3) - расчет ΣM оказывается основанным не только на опытных данных, а 
комбинированным. Поскольку масса различных звезд отличается намного 
меньше, чем полное производство энтропии (масса исследуемых звезд отличается 
между собой не более чем на 2 порядка, в то время как Σ – на 8 порядков), то 
поведение ΣM оказывается подобным поведению полного производства энтропии. 
Ниже приведены результаты анализа ΣM исследуемых в работе звезд 15 
скоплений. [76, 77, 81, 82, 83, 84, 85, 101, 102] 
Интервалы распределения значений ΣM звезд главной последовательности 
для шаровых и рассеянных скоплений представлены на Рисунке 4.9). 
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Рисунок 4.9 - Гистограмма распределения значений удельного производства 
энтропии на единицу массы ΣM для звезд главной последовательности. Широкие 
колонки – рассеянные скопления, узкие – шаровые. Число звезд: 3074 и 6943 в 
рассеянных и шаровых скоплениях, соответственно 
 
Как и для Σ, вид распределения ΣM отличается для звезд шаровых и 
рассеянных скоплений только для главной последовательности. Другие же 
распределения ΣM (для субгигантов, гигантов и супергигантов) как для шаровых, 
так и для рассеянных скоплений не отличаются. На Рисунке 4.10 приведены 
гистограммы ΣM объединенных выборок звезд для шаровых и рассеянных 
скоплений. 
Удельное производство энтропии на единицу массы, как и полное 
производство энтропии, существенно зависит от светимости (Рисунок 4.11) и от 
температуры (Рисунок 4.12). 
Результат анализа ΣM (Рисунки 4.11 и 4.12) показывает, что ее поведение 
подобно полному производству энтропии. Однако, ширина «коридора» на 
рисунке 4.11 примерно в 2 раза больше, чем на рисунке 4.5. 
  
94 
На рисунке 4.13 представлена зависимость удельного производства 
энтропии с единицы массы ΣM от светимости L звездных скоплений различных 
возрастов. 
 
Рисунок 4.10 - Гистограммы распределения удельного производства энтропии на 
единицу массы ΣM для субгигантов, гигантов и супергигантов. Число звезд 1018 
субгигантов, 816 гигантов и 36 супергигантов 
 
 
 
Рисунок 4.11 - Зависимость удельного производства энтропии на единицу массы 
ΣM от светимости L. Синим обозначены звезды главной последовательности, 
красным – субгиганты, черным – гиганты, черным (звездочки) – супергиганты 
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Рисунок 4.12 - Зависимость удельного производства энтропии на единицу массы 
ΣM от эффективной температуры Teff. Синим обозначены звезды главной 
последовательности, красным – субгиганты, черным – гиганты, черным 
(звездочки) – супергиганты 
 
Рисунок 4.13 - Зависимость удельного производства энтропии с единицы массы 
ΣM от светимости L звездных скоплений разного возраста. Цветами обозначены 
звездные скопления разного возраста: черным - NGC 884 (t = 107.1 лет), красным - 
NGC 884 (t = 10
7.83
 лет), желтым - NGC 1039 (t = 108.42 лет), зеленым - NGC 2281 (t 
= 10
8.7
 лет), синим - NGC 2506 (t = 109.05 лет), фиолетовым - NGC 188 (t = 109.8 
лет), серым - NGC 6656 (1010.103 лет) 
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В отличие от зависимости полного производства энтропии Σ от светимости 
L (Рисунок 4.7), на Рисунке 4.13 нетрудно заметить, что «молодые» звѐзды любой 
массы «лежат» около нижней линии «коридора», соответствующей главной 
последовательности. Каждому значению светимости в соответствии с этой линией 
можно определить значение производства энтропии, которое приблизительно 
одинаково для разных звѐзд равной массы. Наиболее «старые» звѐзды наиболее 
далеко «уходят» от этой нижней линии, и поэтому образуют верхнюю линию 
рассматриваемого «коридора». Таким образом, по расположению звездного 
скопления на графике зависимости ΣM от L можно судить об его возрасте. 
 
 
 
4.5 Исследование удельного производства энтропии с единицы объема звезд 
 
 
 
Гистограммы распределения удельного производства энтропии с единицы 
объема ΣV у различных типов звезд и для рассеянных, и для шаровых скоплений 
не отличаются, поэтому на Рисунке 4.14 (главная последовательность) и Рисунке 
4.15 (субгиганты, гиганты и супергиганты) они объединены.  Важной 
особенностью ΣV по сравнению с Σ и ΣM является очень узкий диапазон 
возможных значений удельного производства энтропии на единицу объема для 
звезд, расположенных на главной последовательности (см. Рисунки 4.4, 4.9 и 
4.14). Так, 95% значений ΣV лежит в диапазоне от 0.5 до 2.2 ΣVʘ, что в 200 раз 
меньше, чем соответствующий интервал для Σ и ΣM.  При переходе от гигантов к 
субгигатам ΣV увеличивается. Распределение ΣV для супергигантов шире и 
охватывает области распределений для гигантов и субгигантов. Интервалы 
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распределения ΣV для субгигантов, гигантов и супергигантов уже, чем для Σ тех 
же классов звезд (Рисунок 4.15). 
 
 
Рисунок 4.14 - Гистограмма распределения удельного производства энтропии с 
единицы объема ΣV для звезд главной последовательности. Общее число звезд: 
10017 
 
 
Рисунок 4.15 – Гистограммы распределения удельного производства энтропии с 
единицы объема ΣV  для звезд субгигантов, гигантов и супергигантов. Число звезд: 
1018 субгигантов, 816 гигантов и 36 супергигантов 
 
Удельное производство энтропии на единицу объема очень слабо зависит от 
светимости и температуры для звезд главной последовательности (Рисунок 4.16 и 
4.17). Действительно, при изменении светимости от 10-3 до 106 Lʘ (а температуры 
от 0.6 до 10 Teffʘ)  ΣV  практически не меняется и находится в диапазоне от 0.5 до 
2.2 ΣVʘ.  
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Обнаруженное для так называемых красных карликов степенное 
уменьшение ΣV  в области малых значений L (от 10
-3
 до  10-1 Lʘ),  Тeff (от 0.6 до  0.7 
Teffʘ), находится в рамках указанного выше разброса значений  ΣV для звезд 
главной последовательности и требует дальнейшего изучения на большей 
статистической базе (указанные значения получены на основе данных о звездах 
лишь двух рассеянных скоплений – NGC 2632 и Hyades).   
Зависимости ΣV от L для субгигантов и гигантов степенные (рисунок 4.16): 
для субгигантов 02.001.1  L (R2 = 0.723), для гигантов 01.064.0  L (R2 = 0.925). Для 
супергигантов ΣV возрастает с увеличением L. ΣV возрастает с увеличением Тeff для 
субгигантов, гигантов и супергигантов (рисунок 4.17). 
Заметим, что ΣV оказалось больше для звезд главной последовательности, 
чем для звезд субгигантов, гигантов и супергигантов. 
 
 
Рисунок 4.16 – Зависимость удельного производства энтропии ΣV от светимости L. 
Синим обозначены звезды главной последовательности, красным – субгиганты, 
черным – гиганты, черным (звездочки) – супергиганты. Красной пунктирной 
линией выделена область красных карликов 
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Рисунок 4.17 – Зависимость удельного производства энтропии ΣV от эффективной 
температуры Teff. Синим обозначены звезды главной последовательности, 
красным – субгиганты, черным – гиганты, черным (звездочки) – супергиганты. 
Красной пунктирной линией выделена область красных карликов 
 
Как видно, ΣV незначительно меняется для звезд, принадлежащих главной 
последовательности. Чтобы подробнее исследовать эту величину, рассмотрим 
распределение ΣV для звезд, относящихся к одному скоплению. График поведения 
ΣV от возраста для 11 рассеянных скоплений (NGC 884, NGC 869, IC 4725, NGC 
2516, NGC 1039, NGC 3532, NGC 2099, NGC 2281, NGC 2506, NGC 2682, NGC 
188) и 2 шаровых (NGC 6121 и NGC 6656), расстояние до которых находится в 
пределах от 346 до 3460 парсек, представлен на Рисунке 4.18. Видно, что вне 
зависимости от возраста звездного скопления, распределение удельного с 
единицы объема производства энтропии практически не меняется как по 
расположению, так и по типу. Большая часть звезд, принадлежащих к скоплению, 
имеют очень близкое к солнечному удельное производство энтропии с единицы 
объема, и это значение практически не зависит от возраста, который изменяется 
на три порядка. Как хорошо известно, подавляющая часть звезд в скоплении - это 
звезды главной последовательности. С возрастом уменьшается доля 
высокотемпературных звезд в скоплении. Эти звезды, эволюционируя, 
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перемещаются с главной последовательности (Рисунок 4.1 и 4.2) вправо. Однако, 
доля этих звезд относительно общего числа звезд главной последовательности 
достаточно небольшая, а также значения ΣV этих уходящих с главной 
последовательности звезд слабо отличается от ΣV для оставшихся. Все это делает 
результат, представленный на Рисунке 4.18, прогнозируемым. Согласно 
проведенным расчетам, с возрастом уменьшается (примерно в 35 раз) интервал 
ΣV, в котором распределена большая часть (90%) звезд скопления. Причины этого 
до конца не ясны и требуют дальнейшего изучения. Возможными объяснениями 
могут быть как уменьшением ошибки проводимых расчетов (в связи с тем, что с 
возрастом доля звезд, имеющих большие температуры уменьшается, а для них, 
как говорилось выше, погрешности расчета исследуемых параметров достаточно 
велики), так и с какими-то другими более фундаментальными причинами. 
 
 
Рисунок 4.18 – Зависимость удельного с единицы объема производства энтропии 
ΣV от возраста скоплений. Вертикальные линии представляют звездные скопления 
разного возраста. Выборка из рассчитанных значений каждого скопления 
рассматривалась в рамках доверительного интервала 90 % (отбирались по 45% 
измерений больше и меньше медианы) 
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Полученный результат относительно неизменности (в рамках точности 
настоящих расчетов) удельного производства энтропии на единицу объема у звезд 
главной последовательности (т.е. молодых звѐзд) является достаточно 
неожиданным. Действительно, если бы основным вкладом в производство 
энтропии были термоядерные реакции, то в силу подобия исходных и конечных 
продуктов преобразования водорода в гелий для всех звезд главной 
последовательности различной массы (светимости) такое поведение можно было 
бы предположить. Однако, в силу существенно большей температуры ядра Tcore 
(по сравнению с Тeff) в зоне подобной реакции этот вклад в общее производство 
энтропии звезды оказывается пренебрежимо малым, и основной вклад в ΣV вносят 
процессы переноса тепла вблизи границы фотосферы, температура и размеры 
которых существенно различны для звезд главной последовательности. 
Из полученных данных следует, что звезды несколько различного 
химического состава (принадлежащие разным скоплениям) и существенно разной 
массы (от 0.2 до 11.8 Mʘ) при своем образования (по современным 
представлениям очень сложного и так до конца не понятого процесса), достигают 
состояния на главной последовательности с одним и тем же удельным 
производством энтропии, близким к солнечному. Эти звезды находятся в этом 
состоянии большую часть своей жизни (для звезд близких по массе к Солнцу 
порядка 10 миллиардов лет, а с массой 10 Mʘ  около 50 миллионов лет), занимая 
на главной последовательности достаточно протяженную область (Рисунок 4.1 и 
4.2). Естественно рассматривать данное состояние как некоторое устойчивое, в 
которое система (вещество из некоторого объема галактики, из которого 
образовалось скопление) переходит, и в котором звезды относительно длительное 
время сосуществуют друг с другом. Является ли это состояние соответствующим 
минимальному или максимальному возможному удельному с единицы объема 
производству энтропии ΣV при их движении на главную последовательность? На 
этот вопрос в настоящее время сложно ответить, основываясь на 
экспериментальных данных (может для ряда эволюционных треков звезд 
скопления это вообще будет некоторым промежуточным: ни максимальным, ни 
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минимальным значением). Однако, связать устойчивое сосуществование системы 
звезд в сформированном и еще достаточно молодом скоплении (все звезды 
которого лежат еще на главной последовательности) с равенством удельного 
производства энтропии отдельных звезд скопления на основании полученных 
данных возможно.   
Интересно отметить, что необходимость равенства удельного производства 
энтропии ΣV для сосуществования неравновесных подсистем, находящихся в 
приблизительно подобных внешних условиях, была предположена ранее как 
следствие принципа максимума производства энтропии и подтверждена при 
рассмотрении процессов неравновесной кристаллизации и гидродинамической 
неустойчивости [3, 5, 116].  В этих же работах указывалось, что максимальность 
ΣV обеспечивает устойчивость неравновесного состояния подсистемы, а наличие у 
ряда подсистем меньшего значения ΣV приводит к их метастабильности, 
неустойчивости и, как следствие, значительно меньшему времени существования 
таких подсистем по сравнению с подсистемой с максимальным производством 
энтропии. Рассмотрим данные (Рисунок 4.16 и 4.17) с этой точки зрения. 
Скопление в наблюдаемый момент времени (мы анализировали в работе 
скопления в возрасте от 12.6 миллионов до 12.67 миллиардов лет) содержит 
звезды ряда подсистем, среди которых нами исследованы звезды, относящиеся к 
главной последовательности, а также субгиганты, гиганты и супергиганты. Три 
последних класса звезд (подсистем) имеют, согласно нашим расчетам, меньшее 
удельное производство энтропии ΣV и, следовательно, должны быть менее 
устойчивыми, наблюдаться меньшее время, преобразовываться в другие объекты. 
Как хорошо известно из астрофизики [52, 53], эти типы звезд действительно 
имеют существенно меньшее время жизни по сравнению с менее массивными 
звездами главной последовательности и относительно быстро преобразуются в 
белые карлики, нейтронные звезды и т.д.  
 
  
  
103 
Выводы 
 
На основании фотометрических данных произведен расчет производства 
энтропии основных типов звезд (главная последовательность, субгиганты, 
гиганты и супергиганты) в ряде рассеянных и в шаровых скоплениях. Основные 
результаты с точки зрения неравновесной термодинамики следующие: 
1) обнаружено, что изображающие точки для всего исследованного массива 
звѐзд на плоскости логарифм полного производства энтропии от светимости 
ложатся в область прямолинейного коридора значений с линейно 
увеличивающейся шириной. 
2) выявлена нелинейная зависимость производства энтропии от светимости, 
в частности для звезд главной последовательности 00.088.0  L  (R
2
 = 0.997);  
3) установлено практически постоянное значение удельного (на объем) 
производства энтропии у звезд главной последовательности (в интервале от 0.5 до 
2.2 ΣVʘ находится 95% всех исследованных звезд), которое оказывается больше 
значений удельного производства энтропии для субгигантов, гигантов и 
супергигантов.  
Последний результат позволяет рассматривать удельное производство 
энтропии в качестве параметра, характеризующего наиболее устойчивое 
состояние (аттрактор) при образовании и эволюции звезд. 
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ЗАКЛЮЧЕНИЕ 
 
 
 
1. На основе рассмотрения звезды как тела, находящегося в 
неравновесном стационарном состоянии, и допущения, что фотосфера звезды – 
абсолютно черное тело, предложена формула для расчета производства энтропии 
звезд. Для практического применения этой формулы разработан и программно 
реализован алгоритм по расчету производства энтропии по существующим 
фотометрическим BV-данным. 
2. При помощи современных калибровок (Casagrande et al, 2010; 
Ramirez&Melendez, 2005; Torres 2010) связывающих BV-фотометрию с 
эффективной температурой проведен расчет ГР диаграмм в переменных 
светимость – эффективная температура для 13 рассеянных (NGC 884, NGC 869, IC 
4725, NGC 2516, NGC 1039, NGC 3532, NGC 2099, NGC 2281, Hyades, NGC 2632, 
NGC 2506, NGC 2682, NGC 188) и 2 шаровых скоплений (NGC 6121, NGC 6656) 
возраста от 12.6 миллионов до 12.67 миллиардов лет. 
3. Найдены производства энтропии (полное Σ, удельное с единицы 
массы ΣM и удельное с единицы объема ΣV) для звезд главной последовательности 
(ГП), субгигантов, гигантов и супергигантов. Построены гистограммы 
распределений и зависимости Σ, ΣM и ΣV от светимости и эффективной 
температуры для различных типов звезд. 
4. Обнаружено, что полное производство энтропии как функция 
светимости увеличивается степенным образом для всех исследованных типов 
звезд и каждый тип звезд занимает свой интервал значений производства 
энтропии, который не пересекается с соседними. Выявлено, что поведение 
удельного производства энтропии звезд с единицы массы подобно поведению 
полного производства энтропии. 
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5. Обнаружено, что удельное с единицы объема производство энтропии 
ΣV  у звезд ГП находится в узком диапазоне значений вблизи солнечной величины 
31510)26(   мKВт  и превышает ΣV для субгигантов, гигантов и 
супергигантов. Предложено рассматривать удельное производство энтропии в 
качестве интегрального теплофизического параметра, характеризующего 
наиболее устойчивое состояние (аттрактор) при образовании и эволюции звезд. 
Полученные в работе результаты представлены в ряде публикаций [97-99, 
117-134].  
Рекомендации и перспективы дальнейшей разработки темы 
Полученные в работе результаты и закономерности представляют собой 
почву для будущего анализа физиков-теоретиков и призваны расширить 
понимание такой важной теплофизической величины, как производство энтропии. 
Полученные расчеты производства энтропии звезд, в свою очередь, могут быть 
использованы для анализа внутренних процессов в звездах и лучшего понимания 
эволюционных процессов в них. Дальнейшее исследование может быть 
расширено путем рассмотрения и анализа теплофизических величин иных типов 
звезд и объектов Вселенной, в частности, звезд – белых карликов, звезд 
горизонтальной ветви из шаровых скоплений, нейтронных звезд, а также черных 
дыр и Галактик в целом. 
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ПЕРЕЧЕНЬ УСЛОВНЫХ ОБОЗНАЧЕНИЙ, ЕДИНИЦ И ТЕРМИНОВ 
 
 
m звездная величина; 
L светимость звезды; 
V Видимая звездная величина или объем; 
B звездная величина в синем диапазоне; 
MV абсолютная видимая звездная величина; 
(BV) показатель цвета;  
V избыток цвета; 
Mbol болометрическая звездная величина; 
[Fe/H] показатель металличности; 
(m-M)V модуль расстояния; 
M масса звезды; 
Mc масса ядра звезды; 
Mʘ масса Солнца; 
t время; 
Teff эффективная температура; 
Av поправка на межзвездное поглощение; 
Rv постоянная величина для данной фотометрической полосы (B-
V) ; 
BC болометрическая поправка; 
σ постоянная Стефана-Больцмана или удельное производство 
энтропии; 
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Lʘ светимость Солнца; 
Mbol ʘ 
абсолютная болометрическая звездная величина для Солнца; 
Teff ʘ 
эффективная температура Солнца; 
∑ полное производства энтропии; 
∑M удельное производство энтропии с единицы массы; 
∑V удельное производство энтропии с единицы объема; 
∑ʘ полное производства энтропии Солнца; 
∑Mʘ 
удельное производство энтропии с единицы массы для Солнца; 
∑Vʘ 
удельное производство энтропии с единицы объема для 
Солнца; 
Ji i-термодинамические потоки; 
Xi i-термодинамические силы; 
Lik матрица кинетических коэффициентов Онзагера; 
k постоянная Больцмана; 
  постоянная Планка; 
   энтропия фотосферы; 
S энтропия; 
   плотность потока тепла; 
   производство энтропии в центре (ядре) звезды; 
   производство энтропии в средней зоне звезды; 
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   производство энтропии в фотосфере звезды; 
   энергия, приходящаяся на один акт реакции; 
  интенсивность химической (ядерной) реакции или объем 
звезды; 
js вектор плотности потока энтропии; 
s плотность энтропии. 
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ПРИЛОЖЕНИЕ 1. ТЕПЛОФИЗИЧЕСКИЕ ГР-ДИАГРАММЫ 
РАССЕЯННЫХ И ШАРОВЫХ СКОПЛЕНИЙ 
 
 
 
 
Рисунок П1.1 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 884 
 
 
Рисунок П1.2 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 869 
 
 
Рисунок П1.3 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления IC 4725 
 
 
Рисунок П1.4 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 2516 
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Рисунок П1.5 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 1039 
 
 
Рисунок П1.6 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 3532 
 
 
Рисунок П1.7 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 2099 
 
 
Рисунок П1.8 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 2281 
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Рисунок П1.9 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления Hyades 
 
 
Рисунок П1.10 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления  
NGC 2632 
 
 
Рисунок П1.11 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 2506 
 
 
Рисунок П1.12 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 2682 
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Рисунок П1.13 – ГР-диаграмма 
рассеянного скопления NGC 188 
 
 
Рисунок П1.14 – ГР-диаграмма 
шарового скопления NGC 6121 
 
 
Рисунок П1.15 – ГР-диаграмма 
шарового скопления NGC 6656
 
 
 
 
 
 
 
 
 
